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En este trabajo presentamos los resultados obtenidos en la elaboracio´n de un modelo
completo de microcua´sar de Poblacio´n III. Estos objetos son sistemas binarios formados
por un agujero negro acretante y una estrella donante de Poblacio´n III. Consideramos
que la pe´rdida de masa de la estrella se debe exclusivamente al derrame de materia por
desborde del lo´bulo de Roche hacia el agujero negro. Hemos determinado que el re´gimen
de acrecio´n para estos objetos es su´per-Eddington, con una intensa pe´rdida de masa del
sistema en forma de vientos del disco de acrecio´n y jets. El campo magne´tico en el disco
es supuesto toroidal y en equiparticio´n con la densidad de energ´ıa te´rmica. Calculamos las
distribuciones de energ´ıa espectral (SED) de la radiacio´n producida por el disco de acrecio´n
y por la distribucio´n de part´ıculas relativistas en los jets, considerando un modelo lepto-





In this work we present the results obtained in the elaboration of a complete model of
Population III microquasar. These objects are binary systems formed by an accreting black
hole and a Population III donor star. We consider that the loss of mass of the star is due
exclusively to the spill of matter due to overflowing of the Roche lobe towards the black
hole. We have determined that the accretion regime for these objects is super-Eddington,
with a large mass loss of the system in the form of wind from the accretion disk and jets.
The magnetic field in the disk is assumed to be toroidal and in equipartition with the
density of thermal energy. We calculate the spectral energy distributions (SED) of the
radiation produced by the accretion disk and by the distribution of relativistic particles
in the jets, considering a lepto-hadronic model. In addition, we studied the interaction
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La llamada edad oscura del Universo empezo´ aproximadamente 380 000 an˜os despue´s
del Big Bang marcando el final del periodo de recombinacio´n. En esta e´poca los a´tomos
son esencialmente neutros, por lo que la u´nica radiacio´n emitida es la correspondiente a
la l´ınea de 21 cm del a´tomo de hidro´geno1. Este periodo de oscuridad concluye alrededor
de mil millones de an˜os despue´s con la formacio´n de las primeras estructuras co´smicas,
las cuales reionizaron el medio intergala´ctico (IGM) temprano. Este proceso que marca el
final de la edad oscura es conocido como reionizacio´n.
La primera generacio´n de estrellas formadas a partir del medio primordial se conoce
como Poblacio´n III. La implosio´n de estas estrellas dio lugar a los primeros agujeros negros
de origen estelar en el Universo. Fotones emitidos en los discos de agujeros negros acre-
tantes tienen un camino libre medio mayor que los fotones ultravioletas emitidos por las
estrellas de Poblacio´n III. Se ha sugerido que una pequen˜a fraccio´n de fotones ionizantes
habr´ıan sido provistos por agujeros negros primordiales (PBHs) de masa intermedia (tam-
bie´n llamados minicua´sares), los cuales acretan el gas a su alrededor por el mecanismo de
Bondi-Hoyle (Ver Madau et al. 2004; Ricotti & Ostriker 2004). Sin embargo, el feedback
por la acrecio´n de Bondi-Hoyle en agujeros negros aislados suprime significativamente el
flujo acretado y la consecuente inyeccio´n de radiacio´n y part´ıculas de alta energ´ıa en el
medio (Ver Alvarez et al. 2009; Milosavljevic et al. 2009), reduciendo la importancia que
habr´ıan tenido estas hipote´ticas fuentes.
Mirabel et al.(2011) han propuesto que agujeros negros en binarias de rayos X de alta
masa (HMXBs) en z ≥ 6 son una importante fuente de reionizacio´n. Para ello, la tasa de
1Esa emisio´n ocurre por la transicio´n ato´mica entre los dos niveles hiperfinos del estado fundamental
del a´tomo de hidro´geno.
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formacio´n de HMXBs debe haber sido muy alta en el Universo temprano, desempen˜ando
un papel importante en la historia te´rmica del IGM, y un rol complementario al de sus
estrellas progenitoras en la reionizacio´n del IGM sobre grandes volu´menes de espacio.
Tueros, del Valle & Romero (2014) estudiaron el impacto en la reionizacio´n del IGM de
los rayos co´smicos producidos en la regio´n terminal de jets de microcua´sares de Poblacio´n
III. Determinaron que la reionizacio´n se desarrollo´ localmente por las emisio´n UV de las
estrellas de Poblacio´n III, y a escalas medianas por los rayos X de los discos de acrecio´n
de HMBXs, ambas au´n dentro de las nubes primordiales de formacio´n estelar. Esas nubes
habr´ıan tenido radios del orden de 0.1 - 1 kpc (Stacy & Bromm 2007). Fuera de las nubes
primordiales, en las regiones terminales de los jets de estos microcua´sares, se habr´ıan
generado fuentes de rayos co´smicos, los cuales contribuir´ıan a la reionizacio´n del IGM a
gran escala.
El propo´sito de la presente tesis es iniciar la construccio´n de un modelo auto-consistente
de microcua´sar de Poblacio´n III, a partir de hipo´tesis sencillas del medio intergala´ctico
temprano y de las propiedades f´ısicas de las primeras estrellas con el objetivo de determinar
la potencia radiativa total en estos sistemas. Nos enfocaremos principalmente en describir
cualitativa y cuantitativamente al disco de acrecio´n y los jets de un sistema particular pero
los resultados son fa´cilmente generalizables. Las masas y para´metros orbitales del sistema
binario elegidos corresponden a las calculadas para la fuente de ondas gravitacionales
GW150914 detectada por LIGO el an˜o 2015, segu´n los resultados de las simulaciones con
MESA2 realizadas en Inayoshi et al. (2017).
La estructura de esta tesis es la siguiente. En el Cap´ıtulo 2 repasamos el estado del
conocimiento actual sobre estrellas de Poblacio´n III, su formacio´n, evolucio´n y posterior
colapso en los primeros agujeros negros estelares. Luego, en el Cap´ıtulo 3, estudiamos
las propiedades de discos de acrecio´n cuando la tasa a la que se acreta materia supera
el valor de la tasa de acrecio´n de Eddington. Esto ocurre cuando la estrella donante
es compacta y de muy alta luminosidad, siendo ambas condiciones satisfechas por las
estrellas de Poblacio´n III. El Cap´ıtulo 4 esta´ dedicado a una introduccio´n al estudio de
jets magnetohidrodina´micos. Nos interesa particularmente la aceleracio´n y distribucio´n
energe´tica de las part´ıculas no te´rmicas aceleradas en los jets, ya sea en una regio´n de
aceleracio´n cerca al objeto compacto, o en la regio´n terminal al formarse shocks en la
2Modules for Experiments in Stellar Astrophysics (MESA) es un conjunto de librer´ıas de co´digo abierto
para un amplio rango de aplicaciones astrof´ısicas computacionales. Para mayor informacio´n o descarga,
visitar el sitio web http://mesa.sourceforge.net/
7interaccio´n del jet con el IGM. La produccio´n radiativa en los jets por el enfriamiento
de las part´ıculas no te´rmicas, primarias y secundarias, es estudiada en el Cap´ıtulo 5.
Construiremos la SED total y analizaremos como se atenu´a la radiacio´n emitida por efectos
de absorcio´n. En el Cap´ıtulo 6 se presentan los resultados de la construccio´n del modelo:
la descripcio´n de la configuracio´n orbital del sistema binario, el disco de acrecio´n, los jets,
y la produccio´n del sistema en rayos co´smicos y radiacio´n electromagne´tica. Finalmente,
cerramos la tesis con una discusio´n acerca de los resultados obtenidos y las perspectivas
para mejorar a futuro el presente trabajo.
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Cap´ıtulo 2
Estrellas de Poblacio´n III
Entender las condiciones de formacio´n, y posterior evolucio´n de las primeras estrellas es
uno de los mayores retos de la cosmolog´ıa moderna. La emergencia de estas fuentes condujo
a una transformacio´n dra´stica del Universo temprano, a trave´s de la intensa produccio´n de
fotones ionizantes y el enriquecimiento con metales pesados. En este cap´ıtulo realizamos
una introduccio´n el estado actual del conocimiento de las estrellas de Poblacio´n III. Para
una lectura ma´s detallada se recomienda el review de Bromm Formation of the first stars
(2013).
2.1. Contexto cosmolo´gico
2.1.1. Materia oscura y gas primordial
El modelo esta´ndar de la cosmolog´ıa moderna, calibrado con una muy alta precisio´n
por la Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) y recientemente por el sate´lite
Planck, proporciona un marco robusto para el estudio de las primeras estrellas. Dentro de
las variantes del modelo esta´ndar, donde las grandes estructuras se forman jera´rquicamente
a partir de la fusio´n de estructuras ma´s pequen˜as, se predice que las primeras estrellas se
forman en minihalos de materia oscura de masas Mh ∼ 106 M con corrimiento al rojo
cosmolo´gico de z ∼ 20− 30.
Los minihalos de materia oscura se forman en regiones donde tiene lugar una sobre-
densidad -de naturaleza estoca´stica-, con respecto a la materia circundante, y donde la
gravedad eventualmente amplifica esta perturbacio´n al punto de desacoplar la regio´n del
Universo en expansio´n. Este desacople revierte la expansio´n local y permite el posterior co-
lapso. La materia bario´nica es arrastrada por la materia oscura (la cual domina la dina´mica
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del sistema), obtenie´ndose finalmente un estado de equilibrio del virial. Este estado se pue-




donde G es la constante de gravitacio´n Universal, Mh es la masa total del halo colapsante,
Rvir es el radio del virial y vvir es la velocidad del virial.
De la teor´ıa de inestabilidad gravitacional se obtiene (Bromm 2013):
ρvir ≈ 200 ρb, (2.2)
siendo ρvir la densidad del halo en el estado virializado, y ρb ≈ 2.5×10−30 (1 + z)3 g cm−3
la densidad del Universo en expansio´n.
Considerando el modelo de sombrero de copa (top-hat model), en el cual se adopta una
sobredensidad esfe´rica con densidad uniforme, se obtiene que el radio virial en z ∼ 20 es











donde 4c = ρvir/ρb es la sobredensidad tras la virializacio´n.
El gas al caer durante el colapso se calienta (por compresio´n adiaba´tica o por choques).
Por tanto, se le puede asignar la temperatura virial, la cual corresponde a la velocidad de
part´ıculas de materia oscura:








En general, para un enfriamiento eficiente debido al hidro´geno ato´mico la temperatura del
gas colapsado es∼ 104 K, superior a la temperatura del virial. Esto es importante, pues si el
gas fuera incapaz de enfriarse no habr´ıa colapso y en consecuencia no habr´ıa fragmentacio´n
del gas y posterior formacio´n estelar. El gas se encontrar´ıa en equilibrio hidrosta´tico. Para
el gas primordial, el mecanismo de enfriamiento es el debido al hidro´geno molecular.
En ausencia de granos de polvo, las mole´culas se forman en la fase gaseosa. Debido a
su alta simetr´ıa, la mole´cula de H2 no posee momento dipolar ele´ctrico permanente y las
transiciones rotacionales no pueden ocurrir v´ıa radiacio´n dipolar ele´ctrica ra´pida, en su
lugar las transiciones ocurren v´ıa radiacio´n cuadrupolar magne´tica lenta. Es por ello que
la formacio´n de H2 no se da directamente a partir de la colisio´n de dos a´tomos de H.
El canal ma´s importante para la formacio´n de la mole´cula H2 en el Universo temprano
es
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H + e− → H− + γ
H− + H→ H2 + e−
Los electrones libres son catalizadores y esta´n presentes como residuos de la e´poca de
recombinacio´n (z ≈ 1100) o son resultado de procesos de ionizacio´n colisional con shocks
de acrecio´n durante el ensamble de las primeras galaxias. La formacio´n de H2 concluye
cuando todos los electrones se han recombinado.
Otro canal de formacio´n tiene como intermediario a la mole´cula de H+2 y a protones
como catalizadores. Este canal habr´ıa sido muy importante en z > 100 donde el CMB
tiene la energ´ıa suficiente para destruir el a´tomo H− mientras que la mole´cula H+2 esta´ ma´s
fuertemente enlazada, pudiendo persistir.
2.1.2. Masa mı´nima de los halos
Considerando el criterio de Rees-Ostriker-Silk (ROS) para la formacio´n de galaxias en
las cuales la escala de tiempo de enfriamiento debe ser menor que la escala de tiempo
dina´mico (tcool < tdyn), se puede derivar la masa mı´nima del halo en un cierto redshift
dentro del cual el gas puede enfriarse y formar estrellas. Se debe considerar:
La masa mı´nima del halo que satisface el criterio ROS en un dado redshift.
La relacio´n Mh − zvir dada por el modelo ΛCDM1 . Esta relacio´n depende de cua´n
probable es que un halo surja del colapso gravitacional de un pico dentro del campo







, la sobredensidad para una cierta masa M dentro de la regio´n con-
siderada. Si δM ≥ δc = 1.69 la perturbacio´n ingresa a una fase no lineal de colapso y
virializacio´n. La sobredensidad puede ser escrita en te´rminos de la ra´ız media cuadra´tica
de la fluctuacio´n: δM = νσ(M), donde σ(M) =
σ0(M)
1+z .
El modelo ΛCDM predice que para M = 106M, se obtiene que σ0(M) ' 15. As´ı, de:





1El modelo esta´ndar de la cosmolog´ıa moderna, conocido como modelo ΛCDM, es el modelo cosmolo´gico
para un Universo dina´mico ma´s simple que se ajusta a los resultados observacionales. Incorpora la Relati-
vidad General con constante cosmolo´gica como teor´ıa de la gravitacio´n, y la Teor´ıa Cua´ntica de Campos
incluyendo una componente de materia oscura como teor´ıa de la materia. Para una lectura detallada
consultar Ellis et al. (2015).
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Si
ν ∼ 3⇒ zvir ∼ 20− 30. (2.6)
2.1.3. Ma´s alla´ del modelo esta´ndar
Las condiciones iniciales de la formacio´n de estrellas de Poblacio´n III esta´n bien deter-
minadas por las propiedades de la materia oscura gravitacionalmente dominante. Cambios
ma´s profundos a la f´ısica de part´ıculas subyacente ocasiona consecuencias notables en nues-
tro entendimiento de la formacio´n estelar.
En el modelo de materia oscura caliente (warm dark matter o WDM), la formacio´n de
estrellas de Poblacio´n III tiene lugar en halos ma´s masivos y posiblemente en estructuras
filamentosas. Otra modificacio´n se basa en el hecho que los bariones y el fluido de CDM
esta´n desacoplados en un movimiento relativo de corriente superso´nica. Antes de la recom-
binacio´n, los bariones esta´n fuertemente acoplados al fluido de fotones y esta´n forzados
a un patro´n de oscilacio´n acu´stico, mientras el patro´n de CDM no se ve afectado por la
presencia de la radiacio´n. Esto resulta en una velocidad relativa de bariones respecto a la
CDM de vs,i ∼ 30 km s−1 en la recombinacio´n al mismo tiempo, la velocidad del sonido
bario´nico cae de valores relativistas (∼ c/√3) a la velocidad te´rmica de los a´tomos de H
(∼ 6 km s−1).
La velocidad de corriente relativa impacta de varias maneras la formacio´n de estrellas
de Poblacio´n III, predominantemente eleva la masa mı´nima de los halos donde puede
haber formacio´n estelar. Para que tenga lugar la formacio´n estelar, la masa mı´nima del






donde cs es la velocidad barionica del sonido y ρ = ρDM + ρb es la densidad total de
materia. Podemos reemplazar la velocidad del sonido por una velocidad efectiva:
veff =
√
c2s + v2s (2.8)
donde vs(z) = vs,i (1 + z) /1000 es la velocidad de corriente normalizada al valor de re-
combinacio´n. As´ı, para un dado corrimiento al rojo cosmolo´gico la masa mı´nima del halo
aumenta, reducie´ndose la abundancia de los minihalos en que se forman las estrellas de
Poblacio´n III, retrasa´ndose el inicio de la reionizacio´n del medio intergala´ctico temprano.
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2.2. Formacio´n estelar
En el Universo temprano, las tasas de acrecio´n protoestelares tuvieron valores mayores
respecto a las del Universo local. Esto es debido a las altas temperaturas de las nubes en
que se formaron las primeras estrellas, lo cual es una consecuencia de que el gas primordial
no se puede enfriar por debajo de los ∼ 200 K. La tasa de acrecio´n protoestelar puede ser
aproximada suponiendo el colapso de una nube cuya masa corresponde a la masa de Jeans,







∝ T 3/2. (2.9)
De la ecuacio´n anterior se desprende que las tasas t´ıpicas de acrecio´n en regiones primor-
diales de formacio´n estelar son dos o´rdenes de magnitud mayores comparadas a las del
Universo local. Estas altas tasas de acrecio´n sumado a la ausencia de granos de polvo,
llevo´ en la de´cada pasada a pensar que las estrellas de Poblacio´n III se formaron indivi-
dualmente y con masas M ≥ 100M.
Trabajos recientes indican que estas estrellas se formaron a partir de cores hidrosta´ticos
en el centro de minihalos, con masas t´ıpicas de ∼ 10−2M, en un re´gimen de acrecio´n
inicialmente esfe´rico. El material que es acretado posee un momento angular no nulo y se
forma un disco de acrecio´n soportado rotacionalmente. Actualmente, se considera que en
los discos protoestelares tienen lugar inestabilidades gravitacionales.
Debido a la alta tasa de acrecio´n dentro de un core pre-estelar primordial, el disco
experimenta un ra´pido crecimiento en masa en todos los radios. Se generan intensos torques
gravitacionales que conducen la masa hacia el centro del disco. El disco no puede procesar
toda esa masa entrante lo suficientemente ra´pido, atravesiesa fragmentaciones, dando lugar
a que la formacio´n estelar sea mu´ltiple, predominando los sistemas binarios (Bromm 2013).
2.3. Evolucio´n estelar
2.3.1. Mecanismos de pe´rdida de masa
Los mecanismos de pe´rdida de masa en estrellas de Poblacio´n I y II han sido estudiados
teo´rica y observacionalmente. Sin embargo, no son extrapolables a estrellas de Poblacio´n
III debido a que sus propiedades f´ısicas son significativamente diferentes.
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Figura 2.1: Diagrama HR para estrellas de Poblacio´n III. Los s´ımbolos indican la e´poca
correspondiente al inicio de la quema de helio nuclear (rojo), la quema de helio en capas
(verde), y la quema de carbono (azul), respectivamente. Cre´ditos: Marigo et al. (2001).
Las estrellas masivas en el Universo local tienen una alta pe´rdida de masa debida
principalmente a los vientos estelares impulsados por la presio´n radiativa en l´ıneas de
metales (Castor et al. 1975). Este mecanismo no tiene lugar en estrellas con metalicidad
nula (Bromm & Loeb 2003). Por eso, generalmente en los los modelos de evolucio´n de
estrellas de Poblacio´n III no se considera la pe´rdida de masa.
En los u´ltimos an˜os, se han estudiado otros procesos alternativos de pe´rdida de masa
en estrellas con metalicidad nula. Sin embargo, au´n no se dispone de una teor´ıa que
cuantifique de manera fiable la tasa de pe´rdida de masa en estrellas de Poblacio´n III, y en
algunos trabajos se utiliza una tasa de pe´rdida de masa por medio de una parametrizacio´n
ad-hoc (Ver por ejemplo Bahena & Hadrava 2012).
A continuacio´n, repasaremos brevemente los principales mecanismos de pe´rdida de
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masa que ocurren en las estrellas
Vientos estelares
Para vientos estelares de gigantes rojas de Poblacio´n I, Reimers (1975, 1977) en-
contro´ una relacio´n emp´ırica que da la tasa de pe´rdida de masa en funcio´n de la lu-








Leitherer et al. (1992), y Vink et al. (1999), mostraron que la dependencia de la tasa
pe´rdida de masa con la metalicidad se puede expresar por la relacio´n
M˙ ∼ Zς , (2.11)
donde ς var´ıa entre 0.5 − 0.8 para metalicidades en el rango 0.01 − 1 Z. Sin embargo,
Kudritzky (2000, 2002), que calculo´ la tasa de pe´rdida de masa para estrellas de primera
generacio´n considerando vientos para estrellas con 100 M < M < 300 M, 0.001 Z <
Z < 1 Z, 4 × 104 K < Teff < 6 × 104 K, encontro´ que la relacio´n dada en 2.11 se rompe
por debajo de cierta metalicidad umbral, obteniendo que la pe´rdida de masa por dicho
mecanismo es un proceso muy ineficiente.
Pulsaciones estelares
La inestabilidad pulsacional de estrellas muy masivas podr´ıa contribuir a la tasa de
pe´rdida de masa, en particular en estrellas de baja metalicidad en que los vientos son muy
escasos. Lamentablemente, au´n no esta´ bien entendido como es que contribuyen, y la masa
cr´ıtica para el inicio de las inestabilidades pulsacionales nucleares es incierta.
Otros mecanismos
Campos magne´ticos: Puls et al. (2008) sugirieron que podr´ıan haber estado presen-
tes campos magne´ticos en las primeras estrellas y por tanto influir en sus vientos
o pe´rdidas de masa por sus discos de decrecio´n2. Sin embargo, au´n no esta´ bien
determinado el campo magne´tico del medio intergala´ctico temprano, si lo hubiese.
2Un disco de decrecio´n (Decretion disk, en ingle´s) es un disco alrededor de una estrella, que se alimenta
de la ella. A diferencia de los discos de acrecio´n, se expanden libremente. T´ıpicamente esta´n presentes en
estrellas tipo Be.
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Interaccio´n en sistemas mu´ltiples: En estos sistemas las estrellas habr´ıan estado
sujetas a mecanismos de pe´rdida e intercambio de masa.
Rotacio´n estelar. Se supone que las estrellas de Poblacio´n III rotan ma´s ra´pido que
sus contrapartes de mayor metalicidad (Maeder et al. 1999; Meynet et al. 2006). La
rotacio´n puede incrementar la tasa de pe´rdida de masa por varios procesos. Este
mecanismo sera´ desarrollado con mayor profundidad en el pro´ximo apartado.
2.3.2. Rotacio´n estelar
En las estrellas masivas la metalicidad define el proceso que domina en su evolucio´n
Alta metalicidad: domina la pe´rdida de masa
Baja metalicidad: domina la rotacio´n estelar
Estrellas de alta metalicidad
En la galaxia estrellas con masas M & 30M pierden grandes cantidades de masa a lo
largo de su evolucio´n. Este se debe a las numerosas l´ıneas de metales en sus atmo´sferas y su
consecuente alta presio´n de radiacio´n que ocasiona inestabilidades en la superficie estelar
(Puls et al. 2008). As´ı, la evolucio´n de estrellas masivas con alta metalicidad esta´ dominada
por la pe´rdida de masa. En Meynet & Maeder (2005) se determino´ que una estrella del
Universo local cuya masa en la secuencia principal de edad cero (ZAMS, por sus siglas en
ingle´s), es MZAMS = 120M pierde alrededor de 100M a lo largo de su evolucio´n.
De esta manera, las estrellas masivas perder´ıan ra´pidamente su momento angular inicial
por lo que el efecto de rotacio´n puede ser despreciado.
Estrellas de baja metalicidad
En Baraffe et al. (2001) se determino´ que las estrellas de Poblacio´n III son muy estables,
por lo que no perder´ıan una cantidad significativa de masa a lo largo de su evolucio´n.
Adema´s, las l´ıneas de hidro´geno y helio son demasiado de´biles para impulsar vientos por
radiacio´n (Krticka & Kuba´t 2006). Luego, es de esperar que a lo largo de su evolucio´n las
estrellas de Poblacio´n III conserven una parte significativa de su momento angular inicial.
Los efectos de la rotacio´n en estrellas masivas de baja metalicidad son principalmente
dos: 1. Las estrellas alcanzan el l´ımite de ruptura durante la fase de secuencia principal y
pueden perder masa por procesos meca´nicos; 2. la intensa mezcla qu´ımica en las estrellas
2.4. REMANENTES DE ESTRELLAS DE POBLACIO´N III 17
lleva los elementos sintetizados en el nu´cleo a la superficie, elevando la metalicidad efectiva
a valores muy altos lo que incrementa los vientos radiativos que hab´ıan inicialmente. El
caso ma´s extremo es el denominado evolucio´n qu´ımicamente homoge´nea (CHE), en el que
todo el hidro´geno de la estrella participa de la combustio´n, generando al final de la fase
de secuencia principal una estrella masiva de helio.
En Ekstro¨m et al. (2008) se determino´ que al considerar ambos efectos, la pe´rdida de
masa en Z = 0 es muy pequen˜a para el rango de masas en la ZAMS de 15 − 200M
Para una estrella con masa inicial Mi = 15M la pe´rdida total de masa en su
evolucio´n es . 0.3 % de su masa inicial.
Para una masa inicial Mi = 200M la pe´rdida total de masa en su evolucio´n es
& 10 % de su masa inicial.
2.4. Remanentes de estrellas de Poblacio´n III
El destino final en la evolucio´n de una estrella masiva esta´ determinado por:
La masa y la metalicidad en la ZAMS.
La tasa de pe´rdida de masa.
Para estrellas que no forman parte de sistemas mu´ltiples, la pe´rdida de masa se da princi-
palmente a trave´s de vientos estelares, para los cuales existen estimaciones emp´ıricas. De
esta manera, el teorema de Vogt - Russell asegura que, conciendo la masa y la composicio´n
qu´ımica inicial, se puede conocer el destino final de una estrella.
La masa del nu´cleo de helio determina las propiedades del remanente y del mecanismo
de explosio´n que tiene lugar al final de la evolucio´n estelar. Fryer (1999) estimo´ que la
masa del nu´cleo de helio para el cual la formacio´n de un agujero negro se da por fall back
es de ∼ 8M (∼ 25 M para la estrella progenitora en la ZAMS, sin pe´rdida de masa),
mientras que para que se forme un agujero negro por colapso directo, la masa del nu´cleo
de helio debe ser mayor que ∼ 15M (∼ 40M para la estrella progenitora en la ZAMS,
sin pe´rdida de masa).
Woosley & Weaver (1995), Heger & Woosley (2002), Woosley et al. (2002), y Heger
et al. (2003), estudiaron la evolucio´n de estrellas masivas individuales sin rotacio´n en el
rango M = 9 − 300 M a partir de la fase de secuencia principal hasta el final de su
evolucio´n en una SN, en la que la masa del nu´cleo de helio al final de la evolucio´n es
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. 65M, o como una PISN, en la que la masa del nu´cleo de helio estara´ en el rango
65 M . M . 135 M. Los resultados obtenidos se pueden observar en la figura 2.2. A
continuacio´n, los analizaremos
MZAMS < 25 M
Para masas iniciales menores que 9 M las estrellas no forman nu´cleos lo suficiente-
mente masivos para colapsar y terminan su evolucio´n como enanas blancas. Si la masa
inicial esta´ entre 9 − 10M la evolucio´n estelar puede terminar como una enana blanca, si
los nu´cleos degenerados de ox´ıgeno y neo´n pierden sus envolturas, o como una estrella de
neutrones si los nu´cleos colapsan por medio de captura electro´nica. Para masas iniciales
mayores a 10M y menores que 25M ocurrira´ necesariamente un colapso nuclear donde,
para una metalicidad cero, el remanente sera´ una estrella de neutrones.
25 M < MZAMS < 40 M
Para estrellas con una masa inicial entre 25 M y 40 M, tienen lugar eventos muy
explosivos en los cuales se producen intensos shocks, pero luego de un tiempo la materia
eyectada vuelve y cae sobre un remanente de estrella de neutrones (un proceso conocido
como fall back), producie´ndose un agujero negro. As´ı, la formacio´n de un agujero negro
tras un colapso estelar se puede dar directamente o por fall back.
40 M < MZAMS < 140 M
Las estrellas de baja metalicidad con una masa inicial comprendida entre 40 M y
140M forman agujeros negros mediante un proceso de colapso directo, sin ningu´n evento
explosivo asociado.
140 M < MZAMS < 260 M
Para estrellas de masa inicial en el rango 140M−260M ocurre un evento supernova
que destruye por completo la estrella, sin dejar remanente. El rango de energ´ıa involucrada
en la explosio´n es de 3 × 1051 − 1053 ergs, lo cual es mayor en dos o´rdenes de magnitud
que la energ´ıa involucrada en t´ıpicos eventos supernova del Universo loca.
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MZAMS > 260 M
Cuando la masa inicial de la estrella es mayor que ∼ 260 M, la fotodesintegracio´n
nuclear conduce a un colapso en un agujero negro masivo, dando lugar nuevamente a un
agujero negro por colapso directo sin evento explosivo.
20 CAPI´TULO 2. ESTRELLAS DE POBLACIO´N III
Figura 2.2: Remanentes de estrellas masivas aisladas, en funcio´n de la metalicidad inicial
(eje Y), y la masa inicial (eje X). La l´ınea gruesa verde separa los reg´ımenes donde las
estrellas mantienen su envoltura de hidro´geno de aquellas donde la envoltura de hidro´geno
se pierde en la evolucio´n. La l´ınea punteada azul indica la separacio´n del re´gimen de
formacio´n de agujeros negros por colapso directo. Esta regio´n es interrumpida por los
eventos de supernova por inestabilidad de pares, los cuales no dejan remanente. Fuera del
re´gimen de colapso directo, a bajas masas y altas metalicidades, la formacio´n de agujeros
negros se da por fallback. Para menores masas iniciales, se forman estrellas de neutrones.
Para masas au´n ma´s bajas, los nu´cleos no colapsan y las estrellas terminan como enanas




Los discos de acrecio´n son considerados la fuente de energ´ıa en varios feno´menos as-
trof´ısicos observados: en sistemas proto-planetarios, variables catacl´ısmicas, binarias de
rayos X, microcua´sares, galaxias activas, y gamma-ray bursts (GRBs). En los u´ltimos
an˜os se han propuesto tres principales modelos de discos, siendo el criterio de clasificacio´n
utilizado si la tasa de acrecio´n del objeto compacto M˙ es mayor o menor que la tasa de









donde LEdd = 1.25 × 1038 erg s−1 es la luminosidad de Eddington y η es la eficiencia del
disco de acrecio´n.
Cuando la tasa de acrecio´n es sub-Eddington (M˙ ≤ M˙Edd), el disco esta´ bien descripto
por el modelo esta´ndar cla´sico (ver Shakura & Sunyaev 1973). Cuando la tasa de acrecio´n es
muy baja (M˙  M˙Edd), el disco es supuesto en un estado de fluido de acrecio´n dominado
por adveccio´n (ADAF) o´pticamente delgado (ver Ichimaru 1977, Narayan & Yi 1994,
Abramowicz et al. 1995). Finalmente, cuando la tasa de acrecio´n es su´per-Eddington
(M˙  M˙Edd), el disco debe encontrarse en un estado ADAF o´pticamente grueso, disco
slim o disco su´per-cr´ıtico (ver por ejemplo Abramowicz et al. 1998, Eggum et al. 1988,
Beloborodov 1998, Watarai & Fukue 1999, Fukue 2004). Discos de acrecio´n su´per-cr´ıticos
desempen˜an un rol importante en varias fuentes astrono´micas: microcua´sares como SS
433, GRS 1915+195 y GRO J1655-40, en galaxias Seyfert 1 y cua´sares luminosos, y en
fuentes supersoft de rayos X.
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En este cap´ıtulo describiremos dos modelos de discos que sera´n utilizados posterior-
mente en la construccio´n del modelo de disco de acrecio´n del microcua´sar de Poblacio´n
III. En la seccio´n 3.1 estudiamos el modelo de disco de acrecio´n su´per-cr´ıtico propuesto
por Watarai & Fukue (1999). Este modelo considera discos de acrecio´n desmagnetizados,
donde una fraccio´n significativa del material acretado es expelido en forma de vientos del
disco. En la seccio´n 3.2 estudiamos las soluciones para discos dominados por adveccio´n
con campos magne´ticos toroidales propuestas por Akizuki & Fukue (2006). Este modelo
puede ser aplicado en los casos o´pticamente delgados (M˙  M˙Edd) y o´pticamente gruesos
(M˙  M˙Edd). Una aplicacio´n importante del modelo de Watarai & Fukue es desarrollada
en Fukue (2004), donde se considera que el viento regula la tasa de acrecio´n en el disco
exactamente en el valor de la tasa de Eddington, lo cual ocurre a una distancia del objeto
compacto denominada radio cr´ıtico. Esta aplicacio´n sera´ analizada en la seccio´n 3.3.
3.1. Modelo de disco de acrecio´n super-cr´ıtico
3.1.1. Ecuaciones ba´sicas
Consideremos un disco de acrecio´n alrededor de un agujero negro de masa M . Utliza-
mos coordenadas cil´ındricas (r, ϕ, z), donde las cantidades f´ısicas dependen u´nicamente de
r. El disco es supuesto estacionario y con simetr´ıa axial. Las ecuaciones utilizadas esta´n
integradas verticalmente. Se ignoran los efectos de la relatividad general y se utiliza la
formulacio´n Newtoniana de la gravedad.





(rΣvr) = 2ρ˙H, (3.2)
donde vr es la velocidad radial del fluido acretado, ρ˙ es la tasa de pe´rdida de masa por
unidad de volumen, H es el semiespesor del disco y Σ es la densidad superficial, la cual
esta´ definida como Σ ≡ 2ρH, siendo ρ la densidad del fluido.

















donde vϕ es la velocidad de rotacio´n del disco y cs es la velocidad del sonido, definida como
c2s ≡ p/ρ, siendo p la presio´n. No hay ganancia ni pe´rdida de cantidad de movimiento neta
asociada con el viento.
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donde α es el para´metro de viscosidad, Ω es la velocidad angular, definida como Ω = vϕ/r,
y ΩK es la velocidad angular Kepleriana. No hay pe´rdida ni ganancia de momento angular
neto asociada con el viento.






= c2s , (3.5)
donde Π es la presio´n integrada verticalmente. No hay pe´rdida ni ganancia de cantidad de
movimiento neta en la direccio´n vertical asociada con el viento.


















donde f es el para´metro de adveccio´n, definido a partir de Qadv = Qvis − Qrad = fQvis,
siendo Qadv el calentamiento por adveccio´n, Qvis el calentamiento por viscosidad, y Qrad
el enfriamiento radiativo.
3.1.2. Soluciones auto-similares
En el modelo auto-similar las velocidades son supuestas como
vr(r) = −c1αvK(r), (3.7)
vϕ(r) = c2αvK(r), (3.8)






r , y c1, c2 y c3 son constantes a determinar.





c3 = tan δ. (3.10)
Se observa que un disco supercr´ıtico con vientos tiene una superficie co´nica, cuyo a´ngulo
de semiapertura es δ.
Suponiendo que la densidad superficial es de la forma
Σ(r) = Σ0rs, (3.11)
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obtenemos












































































Los para´metros del modelo son el ı´ndice adiaba´tico γ, el para´metro de viscosidad α y la
fraccio´n de energ´ıa advectada f .
3.1.3. Tasa de acrecio´n
A partir de las soluciones auto-similares, encontramos una expresio´n para la tasa de
acrecio´n de masa en el disco, para cualquier distancia r al eje de simetr´ıa:










donde rout es el borde externo del disco y M˙out es la tasa de acrecio´n en rout. Se observa que
s = −1/2 corresponde a una solucio´n de disco cr´ıtico sin vientos, mientras que s > −1/2
corresponde a soluciones con vientos. Se observa adema´s que la tasa de acrecio´n decrece
con r por accio´n de la pe´rdida de masa en vientos.
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3.1.4. Radiacio´n
De la suposicio´n que el disco esta´ dominado por la presio´n de radiacio´n, la presio´n
integrada verticalmente, viene dada por
Π = Πrad =
1
3
aT 4c 2H =
8H
3c
σT 4c , (3.23)
y el flujo superficial, por



















donde κ es la opacidad por dispersio´n electro´nica.
Luego, el flujo efectivo de la superficie del disco es



























Utilizando la distribucio´n de temperatura superficial 3.27, podemos calcular la luminosidad
















Para construir la distribucio´n de energ´ıa espectral (SED) de la radiacio´n producida por
el disco de acrecio´n suponemos que la superficie del disco puede considerarse como una
concatenacio´n de anillos que rad´ıan como cuerpo negro a una temperatura Teff(r). Luego,










ehν/kBTeff(r) − 1 . (3.31)
26 CAPI´TULO 3. RE´GIMEN DE ACRECIO´N SU´PER-EDDINGTON
3.2. Modelo de disco ADAF con campos magne´ticos toroi-
dales
3.2.1. Ecuaciones ba´sicas
Consideramos un disco de acrecio´n alrededor de un agujero negro de masa M . El disco
es supuesto en un estado dominado por adveccio´n, donde el calentamiento por viscosidad
esta´ balanceado con el enfriamiento por adveccio´n. En coordenadas cil´ındricas (r, ϕ, z) se
plantean ecuaciones del fluido integradas verticalmente. El fluido es estacionario y con
simetr´ıa axial, y todas las variables dependen u´nicamente de r. Se ignoran los efectos de
la relatividad general y se utiliza la formulacio´n Newtoniana de la gravedad.





(rΣvr) = 2ρ˙H, (3.32)

























donde cA es la velocidad de Alfve´n, la cual esta´ definida como c2A ≡ B2ϕ/(4piρ) = 2pmag/ρ,
donde pmag es la presio´n magne´tica.












= (1 + β)c2s . (3.34)
El para´metro β es el cociente entre la presio´n magne´tica y la presio´n te´rmica del gas. Este
para´metro es supuesto constante en todo el disco.
Dos escenarios extremos son estudiados: el caso en que la componente rϕ del tensor
de esfuerzos viscosos es proporcional a la presio´n te´rmica del gas y el caso en que es
proporcional a la presio´n total. Adema´s, en lugar de trϕ = ηrdΩ/dr = −αp, donde η es la
viscosidad y α es el para´metro viscoso adoptamos la forma de ν = Ω−1K α (p/ρ), donde ν
es el coeficiente de viscosidad cinema´tica
η = ρν =
Ω
−1
K αpgas caso (1)
Ω−1K α (pgas + pmag) caso (2).
(3.35)
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donde f es el para´metro de adveccio´n definido por Qadv = Qvis − Qrad = f Qvis, siendo
Qadv el calentamiento por adveccio´n, Qvis el calentamiento viscoso, y Qrad el enfriamiento
radiativo.
Finalmente, la ecuacio´n de induccio´n incluyendo el escape del campo magne´tico es
d
dr
(vrBϕ) = B˙ϕ, (3.40)
donde B˙ϕ es la tasa de creacio´n o escape del campo debido a inestabilidades magne´ti-
cas, efecto d´ınamo o la accio´n del mecanismo de bater´ıa de Biermann. Esta ecuacio´n de



















Bajo el tratamiento auto-similar desarrollado por Narayan & Yi (1994) podemos des-
cribir la estructura del disco de acrecio´n en un re´gimen no relativista. En ese modelo las
velocidades son supuestas como:
vr(r) = −c1αvK(r), (3.42)














r y c1 , c2, y c3 son constantes.
Adicionalmente, la densidad superficial Σ es supuesta que depende del radio como una
ley de potencias de la forma
Σ(r) = Σ0rs, (3.46)
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donde Σ0 y s son constantes. Luego, para que el tratamiento auto-similar sea va´lido, la
tasa de pe´rdida de masa por unidad de volumen, la tasa de escape del campo, y la tasa
de pe´rdida de masa, respectivamente, deben tener la siguiente forma
ρ˙(r) = ρ˙0rs−5/2, (3.47)
B˙ϕ(r) = B˙0r(s−5)/2, (3.48)






donde ρ˙0 y B˙0 son constantes, rout es el radio externo del disco y M˙input es la tasa de
acrecio´n en el borde externo del disco. Usando las soluciones comunes a ambos caso se
pueden determinar las siguientes relaciones
H/r =
√
























(1 + β) c3
. (3.53)
Asimismo, para el caso (1)







mientras que para el caso (2)
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c3 =
1






















































− β + 3
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− β + 3
)
. (3.67)
3.3. Disco de acrecio´n cr´ıtico
Una aplicacio´n del modelo estudiado en la seccio´n 3.1 es el Disco de Acrecio´n Cr´ıtico,
en el cual la tasa de acrecio´n es regulada exactamente en el valor de la tasa de Eddington
a partir del radio cr´ıtico. De esta manera, para distancias al objeto compacto mayores al
radio cr´ıtico la tasa de acrecio´n es sub-Eddington y el disco es bien aproximado por el
modelo de disco esta´ndar, mientras que para distancias menores al radio cr´ıtico la tasa de
acrecio´n es la tasa de Eddington, y tiene lugar una intensa pe´rdida de masa del sistema
en forma de vientos.
3.3.1. Radio cr´ıtico
Se define el radio cr´ıtico como el radio del disco de acrecio´n fuera del cual el modelo
de disco delgado esta´ndar dominado por la presio´n de radiacio´n es va´lido, y dentro del
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donde la tasa de acrecio´n M˙ es reemplaza por la tasa de acrecio´n M˙out en el borde externo
del disco. Nume´ricamente el radio cr´ıtico puede ser exprasado como:











m˙rs ∼ 1.95m˙rs, (3.70)
donde m˙ ≡ M˙out/M˙crit y rs = 2GM/c2.
Para que el disco interno se encuentre en el estado cr´ıtico, la tasa de acrecio´n de masa
debe satisfacer la condicio´n cr´ıtica dada en la ecuacio´n 3.68 para todo r < rcr. Es decir,
la tasa de acrecio´n debe variar con el radio como
M˙(r) =




r para r ≤ rcr.
(3.71)
Comparando las ecuaciones 3.22 y 3.71 se observa que el valor del ı´ndice s en las soluciones
auto-similares para el caso de un disco cr´ıtico es s = 1/2. Adema´s, la tasa de pe´rdida de
masa en forma de vientos viene dada por
M˙wind = M˙out − M˙(r), (3.72)
donde M˙out = M˙(rcr). Veremos a continuacio´n las ecuaciones que definen algunas de las
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√
c3r r ≤ rcr
(3.73)
donde fin = 1 −
√
rin/r es el factor de correccio´n de borde. Esta solucio´n implica que la
forma del disco es plana fuera del radio cr´ıtico y co´nica dentro del mismo, con un a´ngulo
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Figura 3.1: Radio cr´ıtico en un disco de acrecio´n en un re´gimen su´per-Eddington. A partir
de rcr tiene lugar una intensa pe´rdida de masa en forma de vientos, lo que regula la tasa
























r r ≤ rcr
(3.76)
La velocidad azimutal del disco interno es menor a la del disco externo ya que el para´metro
c2 es menor que la unidad.
En discos cr´ıticos tipo ADAF, las cantidades f´ısicas como H, Teff , τ y vr, generalmente
muestran una discontinuidad en el radio cr´ıtico. Esto se debe a que parte del calentamiento
viscoso es convertido en energ´ıa interna y en energ´ıa de adveccio´n.
Tasa de pe´rdida de masa en vientos
La tasa de pe´rdida de masa en forma de vientos del disco, por unidad de superficie es





0 for r ≥ rcr−M˙input2pircrit 1r for r ≤ rcr (3.77)
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Luminosidad del disco
A partir de la distribucio´n de temperatura superficial calculada, se puede estimar la





















donde el primer te´rmino es la luminosidad bolome´trica del disco interno, mientras que la
segunda es del disco delgado esta´ndar externo. Se obtiene que por efecto de la intensa
pe´rdida de masa en vientos, la luminosidad total del disco esta´ suprimida a ser del orden
de la luminosidad de Eddington, Ldisk ∼ LEdd.
Cap´ıtulo 4
Jets magnetohidrodina´micos
Jets son flujos colimados de part´ıculas y campos electromagne´ticos. Estos objetos son
observados en una amplia variedad de sistemas astrof´ısicos, desde protoestrellas hasta
nu´cleos gala´cticos activos. El mecanismo ma´s empleado para la produccio´n de jets es el
mecanismo magnetohidrodina´mico. En este cap´ıtulo estudiaremos las propiedades ba´sicas
de este tipo de jets. En la seccio´n 4.1 veremos como obtener una primera aproximacio´n para
el factor de Lorentz del jet, el cual es necesario determinar para conocer posteriormente
la luminosidad del jet. Analizaremos tambie´n el rol que desempen˜a el campo magne´tico y
los mecanismos ma´s empleados para explicar su confinamiento. En la seccio´n 4.2 veremos
como son aceleradas part´ıculas en regiones del jet donde la densidad de energ´ıa cine´tica
de la materia domina sobre la densidad de energ´ıa magne´tica. Estas part´ıculas relativistas
son posteriormente enfriadas, dando lugar a la produccio´n de fotones con energ´ıas en todo
el rango del espectro electromagne´tico. Esto sera´ estudiado con ma´s detalle en el pro´ximo
cap´ıtulo. Finalmente, en la seccio´n 4.3 analizamos la interaccio´n entre la regio´n terminal
del jet y el medio interestelar. Para una lectura ma´s detallada el lector puede consultar
los trabajos de Bosch-Ramon et al. (2006), Spruit (2009), Bordas et al. (2009), y Romero
& Vila (2014).
4.1. Esquema general
En los distintos modelos de microcua´sares, un disco de acrecio´n rodea al objeto com-
pacto, y una fraccio´n del material acretado es eyectado en dos jets dirigidos de manera
opuesta (Falcke & Biermann 1995). Parte de la energ´ıa asociada con la materia acretada
es radiada en el disco de acrecio´n (mediante procesos te´rmicos y no te´rmicos), y parte es
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convertida en energ´ıa cine´tica y magne´tica del fluido acretado.
Si el jet esta´ formado por materia acretada, debe contener electrones y protones, as´ı co-
mo tambie´n debe haber un campo magne´tico B asociado con el plasma. Nuestra hipo´tesis
principal es que el mecanismo de lanzamiento de los jets es magnetohidrodina´mico. Por
simplicidad supondremos que los jets son perpendiculares al plano orbital y que no prece-
san. Adema´s, no haremos distincio´n entre el jet y el contrajet.
Figura 4.1: Representacio´n gra´fica de un microcua´sar. Cre´ditos: ESA, NASA, Fe´lix Mira-
bel.
4.1.1. Factor de Lorentz del jet
La velocidad del jet es estimada teniendo en cuenta la cantidad disponible de potencia
cine´tica que puede ser extra´ıda del disco de acrecio´n en el radio de lanzamiento rl. El radio
de lanzamiento la distancia al objeto compacto, medida sobre el disco de acrecio´n, a la
cual la materia acretada sera´ eyectada formando el jet. La potencia cine´tica de los jets
puede ser estimada de:
Ljet(rl) = Lacc − Ldisk − Lin − Lwind, (4.1)
siendo Lacc la luminosidad acretada en el borde externo del disco de acrecio´n, Ldisk la
luminosidad del disco de acrecio´n, Lin la luminosidad acretada por el agujero negro y
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Lwind la luminosidad eyectada del sistema en forma de vientos. La potencia cine´tica del
jet puede expresarse como la suma entre la potencia necesaria para que la materia escape





+ (Γjet − 1) 2m˙jetc2. (4.2)
A partir de las dos ecuaciones anteriores se puede obtener una estimacio´n del factor de
Lorentz del jet.
4.1.2. Campo magne´tico
En un mecanismo de eyeccio´n magnetohidrodina´mico, el jet es eyectado por conversio´n
de energ´ıa magne´tica en energ´ıa cine´tica. En general, el campo magne´tico cerca al objeto
compacto tiene un valor mayor al de equiparticio´n con la materia del jet.
El campo magne´tico en los jets decrece con la distancia z al objeto compacto. Consi-






donde z0 es el punto de lanzamiento del jet. El valor de B0 = B(z0) queda determinado







En la u´ltima ecuacio´n vjet es la velocidad global de los jets (bulk velocity).
Por otro lado, la densidad de energ´ıa de la materia, a cualquier distancia sobre el objeto






Jets compactos en microcua´sares parecen, ser en general, medianamente relativistas
(para LS 5039, ver Paredes et al. 2002; para LS I+61 303 ver Massi et al. 2004; en general,
ver Gallo et al. 2003). Esto implica que esos jets no pueden ser colimados por su movimiento
relativista: debe existir otro mecanismo de colimacio´n interno o externo. Mecanismos de
colimacio´n externos operan cuando la presio´n externa es similar o mayor a la presio´n
lateral del jet. La presio´n del medio circundante puede ser ejercida por un viento de la
estrella compan˜era, el disco de acrecio´n o el medio interestelar. Otra fuente externa podr´ıa
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ser la radiacio´n del disco, sin embargo, no parecer ser efectiva a medianas y grandes escalas
(ver Fukue et al. 2001).
La colimacio´n interna puede deberse a una configuracio´n especial del campo magne´tico,
por ejemplo en el caso de una torre magne´tica en la cual el campo es supuesto toroidal.
En este trabajo, consideramos que la principal fuente de confinamiento es el intenso
viento eyectado desde el disco de acrecio´n a mayores distancias que el radio de lanzamiento
del jet.
4.2. Part´ıculas relativistas
Shocks internos debidos a diferentes velocidades del plasma en el jet (Rees 1978;
Spada et al. 2001; Yuan et al. 2005), pueden disipar energ´ıa cine´tica global y convertirla
en energ´ıa cine´tica aleatoria de las part´ıculas que sera´n aceleradas. El espectro de inyeccio´n
de part´ıculas se mantiene a lo largo del jet hasta una cierta energ´ıa ma´xima, la cual var´ıa
segu´n como se balancean la ganancia y las pe´rdidas de energ´ıa.
El jet esta´ dominado dina´micamente por materia fr´ıa. Si las ondas de choque se propa-
gan a trave´s del plasma, la cola suprate´rmica de la distribucio´n Maxwelliana de part´ıculas
puede ser acelerada hasta energ´ıas relativistas por un mecanismo difusivo (ver Drury 1983
y referencias). Consideraremos que la potencia total inyectada en part´ıculas relativistas es
una fraccio´n de la potencia total del jet
Lrel = qrelLrel, (4.6)
donde esta´ potencia estara´ compartida entre protones y electrones,
Lrel = Lp + Le. (4.7)
La forma en la cual la energ´ıa es dividida entre las dos especias es desconocida, sin embargo
adoptaremos lo usado en la mayor´ıa de escenarios en los cuales se considera
Lp = aLe. (4.8)
El coeficiente a sera´ uno de los para´metros libres de nuestro modelo. Consideraremos el
caso en que a < 1 correspondiente a un modelo de jet lepto´nico, y a > 1 correspondiente
a uno hadro´nico.
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Figura 4.2: Arriba: componentes de un microcua´sar. Abajo: detalle de la regio´n de lanza-
miento del jet con los para´metros geome´tricos relevantes. Cre´ditos: Romero & Vila (2008).
4.2.1. Aceleracio´n y enfriamiento de de part´ıculas
Los protones y electrones que son inyectados por mecanismos que aceleran part´ıculas
te´rmicas a energ´ıas relativistas son denominados part´ıculas primarias. Las part´ıculas se-
cundarias son los piones, muones y pares electro´n-positro´n inyectados como resultado de la
interaccio´n de part´ıculas primarias con la materia y radiacio´n. La inyeccio´n y enfriamiento
de part´ıculas primarias y secundarias ocurren principalmente en la misma regio´n del jet,
denominada regio´n de aceleracio´n, que se extiende entre zacc y zmax sobre el objeto com-
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pacto. Consideramos una funcio´n de inyeccio´n que es una ley de potencias en la energ´ıa
de las part´ıculas
Q(E, z) = Q0
E−α
z
[Q] = erg−1s−1cm−3 (4.9)
donde α ı´ndice es el espectral de la inyeccio´n de part´ıculas. Este tipo de distribucio´n espec-
tral surge naturalmente en ambientes astrof´ısicos como una consecuencia de aceleracio´n
difusiva de part´ıculas por ondas de choque.
La constante de normalizacio´n Q0 es calculada a partir de la potencia total inyectada








siendo V el volumen de la regio´n de aceleracio´n.
La energ´ıa ma´xima que una part´ıcula relativista puede alcanzar depende del mecanismo






donde η < 1 es un para´metro que caracteriza la eficiencia de aceleracio´n.
La tasa total de enfriamiento es la suma de las contribuciones individuales de todos








Los procesos radiativos que ocurren en el jet son descriptos en el cap´ıtulo siguiente. Las
pe´rdidas no radiativas se deben al trabajo adiaba´tico ejercido por las part´ıculas relativistas











Las part´ıculas se enfr´ıan ra´pidamente despue´s de salir de la regio´n de aceleracio´n. El
taman˜o de esta regio´n puede imponer restricciones en la energ´ıa ma´xima de las part´ıculas;
esto ocurre en el caso en que el giroradio rg = E/eB(z) excede al radio del jet, este criterio
es conocido como el criterio de Hillas.
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4.2.2. Distribucio´n de part´ıculas
En la aproximacio´n one-zone la distribucio´n estacionaria de part´ıculas puede ser ob-
tenida como la solucio´n de la ecuacio´n de transporte:
∂
∂E








= Q(E, z), (4.15)
donde b(E, z) = −Et−1loss(E, z) es la tasa total de pe´rdida de energ´ıa, tesc es el tiempo de
escape de las part´ıculas de la regio´n de aceleracio´n,
t−1esc(z) ≈
c
zmax − z , (4.16)
y tdec es el tiempo de decaimiento. Si τdec es el tiempo de decaimiento de las part´ıculas en




En la ecuacio´n de transporte que debemos resolver, se desprecia la contribucio´n de part´ıcu-
las que ingresen al jet provenientes de otras regiones. La solucio´n anal´ıtica exacta puede































4.3. Regio´n terminal del jet
El jet empieza a desacelerar cuando la masa de la materia barrida en el medio es igual
a la masa de la materia transportada por el jet. Entonces, tienen lugar dos schocks en la
cabeza del jet: un forward shock propaga´ndose en el ISM y un reverse shock dirigido hacia
el interior del jet, el forward shock es tambie´n conocido en la literatura como bow-shock.
La materia que cruza el reverse shock infla una regio´n del jet conocida como cocoon, la
cual protege al jet de la disrupcio´n debida al arrastre del gas turbulento. En el punto del
jet en que la presio´n es igual a la presio´n del cocoon se forma otro schock denominado
reconfinment shock. Analizaremos estas tres regiones, donde puede tener lugar aceleracio´n
de part´ıculas.
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4.3.1. Shell
El shell es la regio´n que corresponde al ISM barrido por el bow-shock. Para que en
esta regio´n se produzca aceleracio´n de part´ıculas la inercia del medio debe ser lo suficien-
temente grande para tomar una fraccio´n significativa de la energ´ıa y momento del jet. Las
ecuaciones para la longitud y velocidad del bow-schock en una dada edad del microcua´sar














respectivamente. La presio´n en el shell viene dada por Pb = (3/4)ρISMv2b.
Para determinar el radio del bow-shock se considera que existe una relacio´n auto-similar
entre su largo y su ancho dada por R ≡ lb/vb, donde el valor R var´ıa segu´n la fuente.
Para un microcua´sar adoptamos el valor R = 3 (ver Leahty et al. 1989; Kaiser et al. 2004;
Perucho & Mart´ı 2007; Bordas et al. 2009). El taman˜o de la regio´n de emisio´n y aceleracio´n
en el bow-shock es rb.
4.3.2. Cocoon
El cocoon esta´ conformado por el material del jet que cruza el reverse shock. Una
discontinuidad de contacto separa la materia del shell y el cocoon. Debido a la intensa
compresio´n del ISM en el shell, la longitud y el ancho del cocoon pueden ser supuestas
como ∼ lb y rb, respectivamente. El taman˜o de la regio´n de aceleracio´n viene dado por el
ancho del jet despue´s del punto de reconfinamiento.
4.3.3. Regio´n de reconfinamiento
El jet al ser lanzado es inicialmente co´nico, con un a´ngulo de apertura Ψ = r/z ∼
0.1 rad. Debido a la presio´n ejercida por el cocoon, el radio del jet se hace aproximadamente
constante en zconf , distancia a la cual la presio´n lateral del jet se hace similar a la presio´n





(γ + 1) (Γjet − 1)pic2Pc , (4.22)
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donde γ es el ı´ndice adiaba´tico del gas del cocoon. El taman˜o de la regio´n de aceleracio´n es
aproximadamente el ancho del jet en el punto de reconfinamiento. Una vez aceleradas, las
part´ıculas relativistas son advectadas aproximadamente a la velocidad del jet y propagadas
al reverse shock. El taman˜o de la regio´n de emisio´n, en una aproximacio´n unidimensional,
puede ser estimado como ∼ lb.
Figura 4.3: Esquema del modelo que representa las tres diferentes zonas de la regio´n
termina del jet. El material del jet que cruza el reverse shock infla el cocoon, el cual se
expande ejerciendo trabajo sobre el ISM shockeado. Una discontinuidad de contacto separa
el cocoon y el ISM shockeado, estando este u´ltimo limitado por el bow-shock. Cre´ditos:
Borda et al. (2009).
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Cap´ıtulo 5
Procesos radiativos en jets
En este cap´ıtulo describimos los principales procesos radiativos en jets, considerados
en la literatura. En las seccio´n 5.1 estudiamos la radiacio´n sincrotro´n, en general el prin-
cipal mecanismo de enfriamiento para electrones, y responsable de la emisio´n en radio
observada en microcua´sares. Los procesos de radiacio´n por interaccio´n con campos de ra-
diacio´n externos y/o internos son analizados en la seccio´n 5.2. Para electrones, el principal
mecanismo es el proceso Compton inverso, mientras que para protones las colisiones pγ.
En la seccio´n 5.3 se estudia la radiacio´n por interacciones con campos de materia. En par-
ticular, en microcua´sares de alta masa este proceso puede tener vital importancia, pues
las estrellas pierden una gran cantidad de materia en forma de vientos, y dicha materia
puede penetrar en los jets. Produccio´n de pares electro´n-positro´n tiene lugar en el decai-
miento de piones cargados producidos en interacciones pp y pγ, en la aniquilacio´n γγ o en
el proceso de formacio´n de pares Bethe-Heitler (pares directos en interacciones pγ). Estos
pares contribuyen a la distribucio´n espectral de energ´ıa total, enfria´ndose principalmente
v´ıa radiacio´n sincrotro´n. Esto es estudiado en la seccio´n 5.4. Finalmente, en la seccio´n 5.5
estudiamos los procesos de absorcio´n de la radiacio´n producida en los jets, particularmen-
te la absorcio´n por aniquilacio´n γγ con el campo de radiacio´n estelar y con el campo de
radiacio´n sincrotro´n. Para una lectura ma´s detallada el lector puede ver el libro de Romero
& Paredes Introduccio´n a la Astrof´ısica Relativista (Editorial Barcelona, 2011) o la Tesis
Doctoral de Gabriela Vila (2012).
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5.1. Interaccio´n con campos magne´ticos
5.1.1. Radiacio´n sincrotro´n
Cualquier part´ıcula cargada en presencia de un campo magne´tico es acelerada y produ-
ce radiacio´n. Cuando la part´ıcula es relativista, esta radiacio´n es continua y es denominada
sincrotro´n. En el l´ımite cla´sico, la potencia por unidad de energ´ıa emitida por una part´ıcula
de masa m, energ´ıa E = γmc2, y carga e, cuya velocidad forma un a´ngulo α (pitch angle)
con el campo magne´tico es





















La potencia sincrotro´n presenta un ma´ximo en Eγ ≈ 0.29Ec. En general, esta energ´ıa
es mucho menor que la energ´ıa de la part´ıcula que rad´ıa. Se observa que las part´ıculas
ligeras se enfr´ıan ma´s eficiente a trave´s del mecanismo sincrotro´n respecto a las part´ıculas












donde UB = B2/8pi es la densidad de energ´ıa magne´tica. La mayor´ıa de los fotones son
emitidos en la direccio´n de movimiento de la part´ıcula dentro de un cono de semiapertura
∼ 1/γ.
El espectro sincrotro´n emitido por una distribucio´n de part´ıculas se obtiene integrando
sobre la energ´ıa de las part´ıculas y sobre el a´ngulo so´lido en el espacio de a´ngulos de
incidencia. Sea N la distribucio´n de energ´ıa de las part´ıculas relativistas, y V el volumen

















5.2. INTERACCIO´N CON CAMPOS DE RADIACIO´N 45
El valor cr´ıtico del campo magne´tico es Bcr = m2ec
3/e~ ≈ 4.4 × 1013 G, para campos
mage´ticos ma´s intensos los efectos cua´nticos son relevantes. En particular, fotones pueden
interactuar con el campo magne´tico creando pares electro´n-positro´n
γ +B → e+ + e−. (5.6)
5.2. Interaccio´n con campos de radiacio´n
5.2.1. Dispersio´n Compton inverso
El proceso en que un foto´n gana energ´ıa en un choque inela´stico con un electro´n (o
positro´n) relativista, es denominado dispersio´n Compton inversa (IC)
e− + γ → e− + γ. (5.7)









donde las variables primadas corresponden al sistema de referencia del electro´n, y las




1− β cos θ′2
)
(5.9)




Cuando EeEph  m2ec4 la interaccio´n tiene lugar en el l´ımite de Thomson. En el re´gimen
de Thomson la dispersio´n es pra´cticamente ela´stica en el sistema de referencia del electro´n
y E′γ ≈ E′ph. Las pe´rdidas de los electrones en esta interaccio´n son pequen˜as, aunque la
energ´ıa de los fotones dispersados pueden ser grandes. En el l´ımite EeEph  m2ec4, la
interaccio´n ocurre en el l´ımite de Klein-Nishina. En este re´gimen el electro´n transfiere casi
toda su energ´ıa al foto´n por lo que las pe´rdidas son muy elevadas. Sin embargo, la proba-
bilidad de interaccio´n disminuye considerablemente y el enfriamiento de los electrones en
este re´gimen es muy ineficiente.
La tasa de pe´rdida de energ´ıa para un electro´n en un campo de radiacio´n isotro´pico












dEγ (Eγ − Eph)PIC. (5.10)
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ΓEe (1− Eγ/Ee) . (5.14)
La energ´ıa de los fotones dispersados se mantiene dentro del rango
Eph ≤ Eγ ≤ Γ1 + ΓEe. (5.15)
Sea N(Ee) la distribucio´n de energ´ıa de las electrones relativistas, y V el volumen de la













En el caso en que los fotones dispersados son aquellos de los campos de radiacio´n sincrotro´n,
podemos estimar nsynchr(Eph, z) en la aproximacio´n local de Ghisellini et al. (1985),





donde εsynchr(Eph, z) es la potencia sincrotro´n por unidad de volumen por unidad de
energ´ıa.
5.2.2. Colisiones Inela´sticas proto´n-foto´n
La interaccio´n de protones de alta energ´ıa con fotones procede principalmente a trave´s
de dos canales; la produccio´n de fotopares
p+ γ → p+ e− + e+ (5.18)
cuando la energ´ıa del foto´n en el sistema de referencia del proto´n supera el valor umbral
de ∼ 1 MeV, y la produccio´n de fotomesones, la cual ocurre a trave´s de dos reacciones:
p+ γ → p+ api0 + b (pi+ + pi−) , (5.19)
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y
p+ γ → n+ pi+ + api0 + b (pi+ + pi−) , (5.20)
que ocurre cuando la energ´ıa del foto´n en el sistema de referencia del proto´n supera la
energ´ıa umbral de ∼ 145 MeV. Los enteros a y b son las multiplicidades de los piones.
Piones cargados decaen en leptones y neutrinos,
pi+ → µ+ + νµ, µ+ → e+ + νe + ν¯µ, (5.21)
pi− → µ− + ν¯µ, µ− → e− + ν¯e + νµ, (5.22)
mientras que piones neutros decaen en rayos gamma,
pi0 → γ + γ. (5.23)
La tasa de pe´rdida de energ´ıa de un proto´n en un campo de radiacio´n isotro´pico n(Eph)






























donde i = e, pi denota el canal de interaccio´n, σ(i)pγ es la seccio´n eficaz, y K
(i)
pγ es la inelastici-
dad del proceso. En la aproximacio´n del funcional δ, la seccio´n eficaz σpipγ y la inelasticidad
Kpipγ son aproximadas por funciones paso
σpγ(′) =
340µbar 200 MeV ≤ 
′ ≤ 500 MeV




0.2 200 MeV ≤ 
′ ≤ 500 MeV
0.6 ′ ≥ 500 MeV
. (5.26)
Estos rangos de energ´ıa corresponden a los canales de produccio´n de un u´nico pio´n y de
mu´ltiples piones, respectivamente.
En el canal de la produccio´n de un u´nico pio´n, es producido con una energ´ıa ≈ K1Ep
la cual se distribuye equitativamente entre los productos de su decaimiento,
Eγ ≈ 12K1Ep = 0.1Ep. (5.27)
En el canal de produccio´n de mu´ltiples piones, pra´cticamente toda la energ´ıa perdida por
el proto´n es distribuida equitativamente entre los piones cargados y el neutro. La energ´ıa
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media de cada pio´n es ≈ K2Ep/3 y la energ´ıa de los fotones resulta igual que en el canal
de produccio´n de un u´nico pio´n.
Si p1 y p2 = 1− p1 son las probabilidades de que ocurra la colisio´n pγ a trave´s de los
canales de produccio´n de un u´nico y mu´ltiples piones, respectivamente, y ξpn ≈ 0.5 es la
probabilidad de conversio´n de un proto´n en un neutro´n por cada interaccio´n, el nu´mero
medio de piones neutros creados por colisio´n es
npi0 = p1 (1− ξpn) + p2. (5.28)
Se define una inelasticidad media como
K¯pγ,pi(γp) = t−1pγ,pi(γp)ωpγ,pi(pγ), (5.29)
las probabilidades p1,2 se calculan de la relacio´n
K¯pγ,pi(Ep) = p1K1 + (1− p1)K2. (5.30)
En esta aproximacio´n, la emisividad de los piones neutros es
Q
(pγ)
pio (Epi) = 5Np(5Epi)ωpγ(5Epi)npi0(5Epi), (5.31)


























y npi0 es el valor medio de los piones neutros creados por colisio´n. La emisividad de los
fotones gamma producidos por el decaimiento de los piones neutros esta´ dada por
qγ(Eγ) = 20Np(10Eγ)ωpγ,pi(10Eγ)npi0(10Eγ). (5.33)





5.3. Interaccio´n con campos de materia
5.3.1. Colisiones inela´sticas proto´n-proto´n
Las colisiones inela´sticas de protones relativistas con protones te´rmicos da lugar a
la creacio´n de mesones. Las reacciones con la menor energ´ıa umbral corresponden a la
creacio´n de piones
p+ p→ ∆+ + p→ p+ p+ pi0 + api0 + b (pi+ + pi−) , (5.35)
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p+ p→ n+ n+ 2pi+ + api0 + b (pi+ + pi−) . (5.37)
Los enteros a y b son las multiplicidades de los piones. La energ´ıa umbral del proto´n para
la produccio´n de un u´nico pio´n neutro es ≈ 1.22GeV.
La tasa de pe´rdida de energ´ıa para un proto´n de energ´ıa Ep debido a colisiones inela´sti-
cas con un campo de protones te´rmicos con densidad nume´rica np es (Begelman et al. 1990;






donde σpp es la seccio´n eficaz de este proceso y Kpp ≈ 0.5 es la inelasticidad de la inter-
accio´n. La mayor parte de la energ´ıa perdida por el proto´n relativista es transferida a los
piones. La seccio´n eficaz puede ser aproximada como (Kelner et al. 2006):
σpp(Ep) =
(








donde L = ln (Ep/1 TeV).
Es posible estimar la funcio´n de inyeccio´n de piones producidos por interacciones pp













Para protones con energ´ıas en el rango de GeV − TeV, κ ≈ 0.17 (Gaisser 1990) y la seccio´n
eficaz total σpp es la definida anteriormente. A partir de la funcio´n de inyeccio´n de piones
Q
(pp)










donde Emin = Eγ +m2pic













5.3.2. Radiacio´n Bremmstrahlung relativista
La radiacio´n Bremsstrahlung relativista es producida cuando una part´ıcula cargada
relativista es acelerada en un campo electrosta´tico. Las pe´rdidas por este proceso son
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catastro´ficas: la part´ıcula pierde casi toda su energ´ıa en una interaccio´n, y la mayor parte
de la radiacio´n emitida es en forma de fotones de alta energ´ıa. Se puede introducir una
tasa de enfriamiento promedio, para un electro´n de energ´ıa Ee en un plasma de nu´cleos
















donde αFS es la constante de estructura fina y re es el radio cla´sico del electro´n.
La seccio´n eficaz diferencial para la emisio´n de un foto´n con energ´ıa Eγ  mec2 en

































La luminosidad total producida por radiacio´n Bremsstrahlung de una distribucio´n de elec-












Los principales canales de produccio´n de pares electro´n-positro´n son:
Pares por decaimiento de muones formados en colisiones pγ.
Pares por decaimiento de muones formados en colisiones pp.
Pares directos por colisiones pγ. Tambie´n son llamados pares Bethe-Heitler.
Pares directos por aniquilacio´n γγ.
5.4.1. Pares por decaimiento
En las colisiones inela´sticas proto´n-proto´n y proto´n-foto´n se inyectan piones cargados,
los cuales decaen en leptones
pi+ → µ+ + νµ, µ+ → e+ + νe + ν¯µ (5.47)
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pi− → µ− + ν¯µ, µ− → e− + ν¯e + νµ (5.48)
Antes de decaer, piones y muones pueden interactuar, perdiendo energ´ıa por los procesos
radiativos anteriormente mencionados. En el caso de piones,
















con σpip(E) ≈ 23σpp(E), pues el proto´n esta´ formado por tres quarks y el pio´n esta´ formado
por dos (Gaisser 1990). Para muones,







Por otro lado, la tasa de decaimiento para piones es tdec = 2.6 × 10−8γpi, mientras que
para muones tdec = 2.2× 10−6γµ.
Si se desprecia el enfriamiento de piones y muones antes de decaer, la funcio´n de
inyeccio´n de pares electro´n-positro´n puede ser estimado por la aproximacio´n del funcional
δ (Atoyan & Dermer 2003). Considerando que cada pio´n cargado se lleva una energ´ıa
Epi ≈ 0.2Ep, y que esta energ´ıa se distribuye equitativamente entre los productos del
decaimiento, la energ´ıa de cada par es Ee± ≈ 0.05Ep.
La funcio´n de inyeccio´n de pares es
Qe±(Ee±) = 20Np (20Ee)ω
(pi)
pγ (20Ee)npi± (20Ee) , (5.52)




Cuando las condiciones en el jet son tales que las part´ıculas secundarias rad´ıan antes
de decaer, el enfriamiento no puede ser ignorado. En este caso, para calcular la funcio´n de
inyeccio´n de los pares electro´n-positro´n, se siguen los siguientes pasos:
Calcular la funcio´n de inyeccio´n de los piones cargados.
Calcular la distribucio´n energe´tica en estado estacionario de los piones cargados,
resolviendo la ecuacio´n de transporte.
Calcular la funcio´n de inyeccio´n de los muones que surgen por decaimiento de los
piones cargados.
Finalmente, se calcula la funcio´n de inyeccio´n de los pares electro´n-positro´n que
surgen por decaimiento de muones.
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Inyeccio´n de piones
La funcio´n de inyeccio´n de piones cargados por colisiones pp esta´ dado por












































es la distribucio´n de piones producida por colisio´n pp, con x = E/Ep, Bpi = a′ + 0.25,
a′ = 3.67 + 0.83L + 0.075L2,r = 2.6/
√
a′, y α = 0.98/
√
a′ (ver Kelner et al. 2006).
La funcio´n de inyeccio´n para piones cargados por colisiones pγ en la aproximacio´n del
funcional δ es
Qpγpi (E, z) = 5Np(5E, z)ωpγ(5E, z)Npi(5E) (5.55)




p1 y p2 = 1 − p1 son las probabilidades de que se cree un u´nico o mu´ltiples piones,
respectivamente. Estas cantidades se relacionan con la funcio´n de inelasticidad media




donde K1 = 0.2 y K2 = 0.6. La distribucio´n de piones en estado estacionario se calcula
resolviendo la ecuacio´n de transporte, en la cual hay que considerar el tiempo de decai-
miento de estas part´ıculas y los distintos procesos radiativos que las hacen perder energ´ıa.




Tal como se discute en Lipari et al. (2007), para calcular las pe´rdidas energe´ticas
de los muones se deben considerar por separado la produccio´n de muones left-handed y












Θ (x− rpi) , (5.59)
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con x = Eµ/Epi y rpi = (mµ/mpi)



















Por la invarianza CP dnpi−→µ−L /dEµ = dnpi+→µ+R/dEµ, y ya que la distribucio´n obtenida

























Inyeccio´n de pares electro´n-positro´n
Para calcular el espectro de pares e− − e+ del decaimiento de muones, seguimos lo

















Qµ es la funcio´n de inyeccio´n total de muones, E′e± es la energ´ıa del par en el sistema de




























Tal como vimos anteriormente, en colisiones pγ cuando la energ´ıa del foto´n en el sistema
de referencia del proto´n supera el valor umbral de 2mec2 ∼ 1 MeV tiene lugar la creacio´n
de pares directos o fotopares
p+ γ → p+ e− + e+ (5.66)
La inyeccio´n de pares Bethe-Heitler fue estudiada, por ejemplo, por Chodorowski et al.
(1992), Mastichiadis et al. (2005) y Kelner & Aharonian (2008). En la aproximacio´n del
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donde la tasa de colisiones ω(e)pγ es la dada en la ecuacio´n 5.32.
La seccio´n eficaz para la produccio´n de pares Bethe-Heitler puede ser aproximada
anal´ıticamente en los l´ımites de baja y alta energ´ıa por (Begelman et al. 1990):








para 2 ≤ x′ ≤ 4, y
σ(e)(x) ∼ 5.8×10−28
[





2.7 ln(2x′)− ln2(2x′) + 0.7 ln3(2x′) + 0.5)] cm2
(5.69)
para x ≥ 4. La variable x es tal que ′ = x′mec2 es la energ´ıa del foto´n medida en el
sistema de referencia del proto´n y x′(e)thr = 2 es la energ´ıa umbral.






1 + 0.4 ln
(
x′ − 1)+ 0.1 ln2 (x′ − 1)+ 0.0078 ln3 (x′ − 1)] (5.70)





(−8.8 + 5.6 lnx′ − 1.6 ln2 x′ + 0.7 ln3 x′
3.1 ln 2x′ − 8, 1
)
(5.71)
para x′ ≥ 1000.
Pares por aniquilacio´n γγ
La aniquilacio´n de fotones da lugar a la creacio´n de pares electro´n-positro´n
γ + γ → e− + e+ (5.72)
El espectro de energ´ıa de los pares producidos por aniquilacio´n γγ fue estudiada, por
ejemplo, por Aharonian et al. (1983). Bajo las condiciones  mec2 ≤ Eγ , la funcio´n de
































γ2(γ − γe)2 }
(5.73)
donde γe es el factor de Lorentz del par creado, γ = Eγ/mec2, y ω = /mec2 son las
energ´ıas adimensionales de los fotones.
5.5. ABSORCIO´N 55
Figura 5.1: SED total del microcua´sar Cygnus X-1. Se consideran procesos radiativos
lepto´nicos y hadro´nicos. Cre´ditos: Pepe et al. (2015).
5.5. Absorcio´n
Rayos gamma creados en fuentes astrof´ısicas pueden ser absorbidos por diferentes me-
canismos. La absorcio´n puede ser cuantificada por el coeficiente de absorcio´n o la opacidad
τ . Si la luminosidad producidad originalmente es L0γ(Eγ), la luminosidad atenuada Lγ(Eγ
despue´s que el foto´n recorre una distancia l es
Lγ(Eγ) = L0γ(Eγ)e
−τ(l,Eγ). (5.74)
La opacidad depende del proceso de absorcio´n considerado. En esta tesis consideramos
que el mecanismo de absorcio´n es la produccio´n de pares por aniquilacio´n foto´n-foto´n.
Consideraremos la interaccio´n entre fotones gamma producidos en el jet y fotones te´rmicos
del campo de radiacio´n de la estrella, y absorcio´n interna producida por fotones gamma
del jet y fotones producidos en la radiacio´n sincrotro´n.
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5.5.1. Absorcio´n por el campo estelar
El campo de radiacio´n de una estrella de Poblacio´n III provee fotones UV que pueden
aniquilar rayos gamma por creacio´n de pares. La opacidad diferencial para un rayo gamma
de energ´ıa E en el punto P y viajando en la direccio´n dada por eγ debido a fotones de
energ´ıa  emitidos en S a lo largo de la direccio´n e∗ es (ver Figura 5.2):
dτγγ = (1− eγ · e∗)nσγγddΩdl, (5.75)
eγ y e∗ son vectores unitarios en las direcciones de propagacio´n; dσ es el a´ngulo so´lido de
la superficie estelar y n es la densidad espec´ıfica de radiacio´n.












donde β = (1− 1/s)1/2, y s = Eγ (1− eγ · e∗) /(mec2)2. Los fotones interactu´an u´nica-
mente si s > 1. La variable s puede reescribirse como s = /min, donde min es la energ´ıa
umbral para la interaccio´n dada por:
E =
2(mec2)2
(1− eγ · e∗) . (5.77)
La estrella tiene un radio R∗, y por simplicidad suponemos una densidad de radiacio´n de





exp (/kT∗)− 1 . (5.78)
Orientando el sistema de coordenadas de forma tal que el camino del rayo gamma este´ en
el plano (x, z) (Figura 5.2), la posicio´n y direccio´n del rayo gamma esta´ dada por el a´ngulo
ψ y la distancia d al centro de la estrella
1− eγ · e∗ = 1 + cosψ cos θ + sinψ cosφ sin θ (5.79)
El elemento de a´ngulo so´lido de la superficie estelar es
dΩ = sin θdφdθ. (5.80)
La longitud l del camino del rayo gamma desde su emisio´n a una distancia d0 y en un a´ngulo
ψ0 (punto I en la Figura 5.2), con ψ0 = 0 para un rayo gamma viajando directamente




d0 cosψ0 − l
)
para l < d0 cosψ0 (5.81)
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para l > d0 cosψ0. La distancia d se relaciona con l por
d2 = d20 + l
2 − 2d0l cosψ0. (5.82)



















)1/2. La integral en las energ´ıas puede ser reescrita convenien-
temente como una integral definida sobre β = (1 − 1/s)1/2 dentro del intervalo [0,1]. De
igual manera, la integral sobre l puede ser transformada en una integral definida sobre ψ
entre [ψ0,pi] con la condicio´n d0 sinψ0 ≥ R∗ (cuando el rayo gamma intercepta a la estrella
en su camino).
Se puede estudiar como es modulada la absorcio´n con el movimiento orbital del agujero
negro alrededor de la estrella. Para ello hay que considerar la fase orbital del sistema φ.




(d0 cos 2piφ sin i− h cos i) (5.84)
5.5.2. Absorcio´n interna
La aniquilacio´n foto´n-foto´n interna dentro de la regio´n de produccio´n de rayos gamma
puede resultar en una intensa atenuacio´n de la radiacio´n (Aharonian et al. 2008; Romero
& Vila 2008). En el ca´lculo de la opacidad consideramos la produccio´n local de fotones












Aqu´ı, u = cos θ, θ es el a´ngulo entre la direccio´n de los fotones que colisionan, l es el
recorrido del foto´n, y σγγ(β) es la seccio´n eficaz del proceso. El campo de fotones blancos
son aquellos generados dentro de los jets. A muy altas energ´ıas, el campo de fotones blanco













(1− u) duσ(Eγ , , u)nsynchr(, z), (5.86)
donde nsynchr se obtiene mediante la aproximacio´n local de Ghisellini et al. (1985).
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Figura 5.2: Representacio´n geome´trica para la absorcio´n de un foto´n γ en un punto P
debido a la creacio´n de pares e+e− con fotones del campo de radiacio´n estelar emitidos en
S. El foto´n γ es emitido en I y l es la longitud del camino del foto´n γ hasta P . El plano
(x, z) esta´ definido por el centro de la estrella y la trayectoria del foto´n γ. Cre´ditos: Dubus
(2006).
Figura 5.3: Representacio´n geome´trica de la absorcio´n de un foto´n γ producido sobre un
objeto compacto. Cre´ditos: Romero et al. (2010).
Cap´ıtulo 6
Aplicacio´n del modelo
En este cap´ıtulo aplicaremos el modelo desarrollado en la presente tesis a un caso con-
creto de microcua´sar de Poblacio´n III. Las masas de las componentes del sistema binario,
y los para´metros orbitales son los obtenidos en Inayoshi et al. (2017). Las propiedades
f´ısicas de la estrella de Poblacio´n III son adoptadas de Marigo et al. (2001).
6.1. Descripcio´n general del sistema binario
Consideramos un sistema binario cuyas componentes son una estrella de Poblacio´n
III de masa M∗ = 41M y un agujero negro de MBH = 34M. La separacio´n orbital
del sistema binario es de a = 36R. El agujero negro acreta materia de la estrella por
derrame a trave´s del punto de Lagrange L1. El radio de la estrella es aproximado por el
radio medio de su lo´bulo de Roche (Eggleton 1983):






donde q = M∗/MBH. Reemplazando los valores de las masas y la separacio´n orbital, resulta
R∗ ≈ 14.2R. La tasa de acrecio´n de masa del agujero negro puede ser aproximada con-





∼ 3.2× 10−8 (R∗/R) (L∗/L)
(M∗/M)
M yr−1, (6.2)
donde τK−H = GM2∗ /L∗R∗ es la escala de tiempo te´rmico, G es la constante de gravitacio´n
universal y L∗ la luminosidad de la estrella. Considerando la luminosidad de la estrella




∼ 3.2× 10−8 (R∗/R) (L∗/L)
(M∗/M)
∼ 10−2 M yr−1. (6.3)
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Figura 6.1: Evolucio´n del sistema binario elegido para la aplicacio´n del modelo desarrollado
en esta tesis. Las simulaciones fueron realizadas con MESA. Cre´ditos: Inayoshi et al. (2017).
La tasa de acrecio´n de Eddington del agujero negro es M˙Edd ≈ 7.5× 10−7 M yr−1, por lo
cual la tasa de acrecio´n en el borde externo del disco es Mout ∼ 104 M˙Edd. El re´gimen de
acrecio´n inicialmente es extremadamente su´per-Eddington.
Esta tasa de acrecio´n va cambiando durante la evolucio´n del sistema, puesto que las
propiedades f´ısicas de sus componentes van cambiando.
El agujero negro acreta materia hasta que la estrella donante forma un agujero negro
por colapso directo, dando lugar a un sistema binario de dos agujeros negros. Conside-
raremos que durante todo ese tiempo el sistema acreta materia en forma estable como
microcua´sar. En las simulaciones realizadas con MESA en Inayoshi et al. (2017) el tiempo
de vida que se obtiene para este sistema en la fase de microcua´sar es τMQ ∼ 1012 s. Las
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Tabla 6.1: Para´metros del sistema binario
Para´metro S´ımbolo Valor Unidad
Masa de la estrella M∗ 41 M
Masa del agujero negro MBH 34 M
Radio de la estrella R∗ 14.2 R
Luminosidad de la estrella L∗ 106 L
Temperatura de la estrella T∗ 50 000 K
Separacio´n orbital a 36 R
Tasa de acrecio´n en el borde externo del disco M˙out 7.5× 10−5 M yr−1
Tasa de acrecio´n de Eddington del agujero negro M˙Edd 2.2× 10−8 M yr−1
Luminosidad de Eddington del agujero negro LEdd 4.25× 1039 erg s−1
Radio gravitacional del agujero negro rg 50 km
masas de las componentes antes del segundo colapso son M∗ ≈ 26M y MBH ≈ 36M,
mientras que la separacio´n orbital se mantiene aproximadamente constante. Reemplazan-
do estos valores en la Ecuacio´n 6.1 se obtiene que el radio de la estrella, antes de colapsar,
es R∗ ≈ 13.2R. Se observa que la masa del agujero negro no cambia significativamente,
lo cual indica que la mayor parte de la materia acretada es expelida del sistema.
Consideraremos una tasa de acrecio´n media del sistema binario, dada por:
M˙ ∼ M∗,i −M∗,f
τMQ
(6.4)
Reemplazando los valores obtenidos con MESA se obtiene M˙ = 7.5 × 10−5 M yr−1 ∼
3380 M˙Edd. En la Tabla 6.1 se encuentran los para´metros del sistema binario que han sido
adoptados en este trabajo.
6.2. Disco de acrecio´n
Vimos en la seccio´n anterior que la tasa de acrecio´n de masa en el borde externo del
disco es M˙ ≈ 3380 M˙Edd, por lo que el re´gimen de acrecio´n es su´per-Eddington. Similar al
modelo de discos de acrecio´n en estado de adveccio´n dominados magne´ticamente (MDAF,
Meier 2005), supondremos un disco dominado por adveccio´n el cual para r > 100 rg
esta´ descripto por el modelo de disco cr´ıtico desmagnetizado de Fukue (2004), y para
r < 100 rg por el modelo de disco ADAF con campos magne´ticos toroidales de Akizuki &
Fukue (2006). Existen por tanto tres zonas bien diferenciadas en el disco de acrecio´n:
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Para r > rcrit el disco esta´ bien descripto por las ecuaciones del disco esta´ndar.
Para 100 rg < r < rcrit el disco esta´ en un estado de disco cr´ıtico.
Para r < 100 rg esta´ bien descripto por las soluciones del disco ADAF con campos
magne´ticos toroidales.
Donde rcrit es el radio cr´ıtico del disco de acrecio´n, dado por
rcrit = 5.71× 105 M˙out
M˙Edd
≈ 1.9× 109 cm ≈ 388 rg (6.5)
Hemos resuelto nume´ricamente las ecuaciones que describen las principales propiedades
f´ısicas de estos discos, mostradas en el Cap´ıtulo 3. Se ha considerado el caso en que la
componente trϕ del tensor de esfuerzos viscosos es proporcional a la presio´n te´rmica del
gas. Los para´metros libres del modelo son el para´metro de viscosidad α, el factor beta del
plasma β, y el para´metro de adveccio´n f . En un disco de acrecio´n en equilibrio hidrosta´tico
la velocidad radial del fluido acretado debe ser mucho menor que la velocidad del sonido








En un disco de acrecio´n grueso z ≈ r, por lo que se debe adoptar α 1 (para una lectu-
ra ma´s detallada consultar el trabajo de Jarozsinski 1980). Se ha considerado el caso de
equiparticio´n estricta entre la densidad de energ´ıa magne´tica con la densidad de energ´ıa
te´rmica de la materia (β = 0.5), as´ı como valores pro´ximos a la equiparticio´n. Casos con
β > 1 son descartados puesto que los discos gruesos, segu´n los modelos de re´gimen de
acrecio´n supercr´ıtico empleados, son de´bilmente magnetizados, estando el disco soportado
principalmente por su intensa presio´n de radiacio´n. Para el para´metro de adveccio´n f se
han considerado los valores f = 0.1, 0.5 y 1, similar a lo desarrollado en Fukue (2004). Va-
riando los para´metros libres, hemos calculado las propiedades f´ısicas del disco de acrecio´n
para siete modelos distintos.
Modelo 1: α = 10−1, β = 0.5, f = 0.5
Modelo 2: α = 10−2, β = 0.5, f = 0.5
Modelo 3: α = 10−3, β = 0.5, f = 0.5
Modelo 4: α = 10−2, β = 1.0, f = 0.5
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Modelo 5: α = 10−2, β = 0.1, f = 0.5
Modelo 6: α = 10−2, β = 0.5, f = 1.0
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Figura 6.2: Distribucio´n radial del espesor del disco. Las unidades esta´n en radios gravi-
tacionales.
En la Figura 6.2 mostramos la distribucio´n radial del espesor del disco de acrecio´n. El
espesor H y la distancia radial r esta´n en unidades de radios gravitacionales. En todos
los casos, para distancias mayores al radio cr´ıtico, el espesor del disco es constante e igual
a H = 3κM˙out/32pic ≈ 370 rg. Para distancias comprendidas entre 100 rg < r < rcrit el
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disco se hace ma´s grueso en rcrit y luego su espesor empieza a decrecer, mientras que para
distancias menores a 100 rg el disco magnetizado es ma´s delgado que en el caso cr´ıtico.
Se observa que al variar α y mantener constantes β y f , no hay cambios en el espesor
del disco de acrecio´n. Esto era de esperar, puesto que el espesor del disco no depende
del para´metro de viscosidad. Adema´s, la dependencia del espesor con β y f es distinta,
como puede apreciarse, presentando mayores variaciones al mantener fijos α y β, y variar
el para´metro de adveccio´n.
La distribucio´n de temperatura del disco de acrecio´n en funcio´n de la distancia radial
objeto compacto se observa en la Figura 6.3. La temperatura esta´ en unidades de grados
Kelvin. Nuevamente, no hay dependencia con el para´metro de viscosidad α. Adema´s, no
hay diferencias significativas al variar el resto de para´metros.
Como solo el disco interno de r < 100 rg presenta campos magne´ticos, el resto del
disco no es de intere´s para el ana´lisis de la distribucio´n del campo en el disco de acrecio´n.
Se observa en la Figura 6.4 que en todos los casos hay diferencias al variar un para´metro
manteniendo el resto constantes. El campo magne´tico esta´ en unidades de Gauss. La
intensidad del campo magne´tico disminuye al tomar distancias radiales ma´s cercanas al
agujero negro. La eyeccio´n y creacio´n del campo magne´tico esta´n balanceadas al fijar el
exponente de las soluciones auto-similares del disco interno en s = 3. Esta suposicio´n es
razonable y sera´ utilizada en adelante en el resto de esta tesis.
Hemos elegido los valores de los para´metros libres de forma tal que los resultados
obtenidos tengan sentido f´ısico, sin olvidar que los modelos de discos empleados son apro-
ximaciones Newtonianas. En la Figura 6.5 se encuentra la distribucio´n de la velocidad
radial del fluido acretado. Las velocidades esta´n en unidades de cm s−1. Se observa que la
dependencia con β es mı´nima, respecto a la dependencia con α o f . Adema´s, au´n en la
u´ltima o´rbita estable, no se observan velocidades su´per-lumı´nicas.
Habiendo calculado la distribucio´n radial de temperatura efectiva, podemos construir
las curvas de distribucio´n de energ´ıa espectral de la radiacio´n producida por el disco de
acrecio´n, para cada eleccio´n del conjunto de para´metros. Debido a las altas temperaturas
del disco, se espera que la mayor contribucio´n de la emisio´n electromagne´tica se de´ en la
banda de los rayos X. Esto es mostrado en la Figura 6.6, donde se observa que, en todos






























































Figura 6.3: Distribucio´n radial de la temperatura del disco de acrecio´n.
6.3. Jets
Habiendo calculado algunas de las ma´s importantes propiedades f´ısicas del disco de
acrecio´n en diversos modelos, pasamos a caracterizar los jets. Consideraremos el Modelo
2 del disco de acrecio´n para el cual α = 0.01, β = 0.5 y f = 0.5.
Empezamos calculando la luminosidad del jet. La tasa de pe´rdida de masa en el viento
conducido por la presio´n de radiacio´n puede obtenerse de la ecuacio´n 3.72. Sumando
todas las contribuciones entre el borde externo del disco y 100 rg obtenemos M˙wind ≈
4.59 × 1021 gr s−1. De igual manera, la tasa de pe´rdida de masa en el viento conducido
radiativa y magne´ticamente es M˙jet ≈ 1.31 × 1020 gr s−1. Consideraremos que toda esa






















































Figura 6.4: Distribucio´n radial del campo magne´tico del disco de acrecio´n.
masa es eyectada en los jets. Luego, estimamos el factor de Lorentz:










reemplazando los valores calculados previamente, obtenemos Γjet ≈ 1.47. La luminosidad
del jet viene dada por:
Ljet = ΓM˙jetc2 ≈ 1.73× 1041 erg s−1. (6.8)
El campo magne´tico en el punto de lanzamiento del jet es calculado por equiparticio´n
con la densidad de energ´ıa cine´tica obtenie´ndose B(zlanz) ≈ 1.27× 107 G, mientras que la







































































Figura 6.5: Distribucio´n radial de la velocidad radial del fluido acretado en el disco.
En esta tesis consideraremos cuatro regiones de aceleracio´n de part´ıculas en los jets.
La primera, esta´ comprendida entre 300 rg y 500 rg, en la cual supondremos que tiene
lugar un proceso de aceleracio´n de part´ıculas por shocks difusivos, un mecanismo t´ıpi-
co en microcua´sares. Las otras tres, corresponden a la zona terminal del jet: regio´n de
reconfinamiento, cocoon y Bow-shock.
Consideramos que en la primera regio´n de aceleracio´n de part´ıculas la funcio´n de
inyeccio´n es una ley de potencias en la energ´ıa con ı´ndice espectral p = 2 y dependiente
de la distancia al objeto compacto:
Q(E, z) = Q0
E−2
z
[Q] = erg−1 s−1 cm−3. (6.9)






































































Figura 6.6: SED de la radiacio´n producida por el disco de acrecio´n para los distintos
modelos de discos.
Adema´s, supondremos que este mecanismo de aceleracio´n es ma´s eficiente en acelerar
protones, siendo el cociente entre la potencia cine´tica de protones relativistas y electrones
relativistas a = Lp/Le = 100. La constante de normalizacio´n Q0 es diferente en cada
poblacio´n de part´ıculas, puesto que la energ´ıa ma´xima alcanzada en protones y electrones
es distinta.
En la Figura 6.8 se muestran los tiempos de enfriamiento radiativo y adiaba´tico, y
de aceleracio´n, calculados para ambas poblaciones de part´ıculas. Hemos considerado para
electrones el enfriamiento por radiacio´n sincrotro´n, Compton inverso y Bremsstrahlung
relativista, mientras que para protones se ha considerado radiacio´n sincrotro´n, colisiones
6.3. JETS 69
Figura 6.7: Representacio´n esquema´tica de la estructura del jet considerado en esta tesis.
En z0 ocurre el lanzamiento del jet, y entre zacc y zmax se producen shocks difusivos que
aceleran part´ıculas. En zend se encuentra la regio´n terminal del jet.
inela´sticas proto´n proto´n (pp) e interaccio´nes fotohadro´nicas (pγ). Hemos considerado
como campo de fotones blancos para la dispersio´n Compton inverso e interacciones pγ al
campo de fotones sincrotro´n electro´nico, por ser ma´s relevante que el campo de radiacio´n
estelar, del disco o del CMB. Se han considerado tambie´n pe´rdidas adiaba´ticas producto de
la expansio´n lateral de los jets. En toda la regio´n de aceleracio´n, las pe´rdidas radiativas de
los protones relativistas de bajas energ´ıas son principalmente adiaba´ticas, y para energ´ıas
mayores a 1 TeV son esencialmente por interacciones pγ. En el caso de los electrones,
el enfriamiento esta´ dominado por la radiacio´n sincrotro´n y Compton inverso. Hemos
calculado las energ´ıas ma´ximas de cada poblacio´n de part´ıculas a distintas alturas en
el jet, diviendo la regio´n de aceleracio´n en diez subregiones en las que se ha supuesto
constante las densidades de energ´ıa magn´etica y de part´ıculas. En todos los casos, las
energ´ıas ma´ximas calculadas verifican el criterio de Hillas.
En las Figuras 6.9 y 6.10 se muestran las distribuciones de part´ıculas en estado esta-
cionario en la aproximacio´n one-zone, en la base y la cima de la regio´n de aceleracio´n.
En el caso de los electrones se observa que la distribucio´n es lineal en todos los valores
de energ´ıa. Para los protones en cambio, la distribucio´n se ablanda en Ep ≈ 10TeV. Esto se
debe a que en el caso de los protones en Ep ≈ 10 TeV el principal proceso de enfriamiento


























































































































z = 500 rg
Figura 6.8: Tiempos de enfriamiento y aceleracio´n para las poblaciones de part´ıclas pri-
marias en la base y la cima de la regio´n de aceleracio´n.
radiativo cambia de pe´rdidas adiaba´ticas a pe´rdidas pγ, enfria´ndose ma´s ra´pidamente las
part´ıculas, mientras que en el caso de los electrones el principal mecanismo de enfriamiento
en todo el rango de energ´ıas es la radiacio´n sincrotro´n.
Los electrones y protones primarios producen radiacio´n en sus interacciones con los
campos magne´ticos, de materia y de radiacio´n en el jet. En la Figura 6.11 se muestran las
distribuciones de energ´ıa espectral para cada proceso radiativo considerado.
Las interacciones de las part´ıculas primarias dan lugar a radiacio´n en casi todo el
espectro electromagne´tico. Para energ´ıas menores a 100 MeV, la emisio´n electromagne´tica
se debe principalmente a la radiacio´n sincrotro´n de electrones, en el rango entre 100 MeV
y 10 GeV se debe a la radiacio´n sincrotro´n de protones, y para energ´ıas mayores a 10 GeV
la emisio´n se debe principalmente a las colisiones pp y pγ, alcanzando esta u´ltima una





































z = 300 rg
z = 500 rg




































z = 300 rg
z = 500 rg
Figura 6.10: Distribucio´n de protones primarios relativistas
Pares electro´n-positro´n son producidos en los jets por diversos mecanismos. Los prin-
cipales mecanismos que se consideran en la literatura -y han sido adoptados en esta tesis-
son: pares Bethe-Heitler (o pares directos en interacciones pγ), pares por decaimiento de
piones cargados en interacciones pp, pares por decaimiento de piones cargados en interac-







































Figura 6.11: SED de la radiacio´n producida en el jet por la poblacio´n de part´ıculas pri-
marias.
ciones pγ, y pares por aniquilacio´n γγ. En el u´ltimo caso, hemos considerado como fotones
blancos a los fotones del campo de radiacio´n estelar, y como fotones incidentes a los foto-
nes producidos en interacciones pγ. Esto se debe a que en la aproximacio´n utilizada para
el ca´lculo de la funcio´n de inyeccio´n de pares electro´n-positro´n por aniquilacio´n γγ, se
requiere   mec2 ≤ Eγ , siendo  la energ´ıa del foto´n blanco, y Eγ la energ´ıa del foto´n
incidente. En las Figuras 6.12 y 6.13 se muestra la distribucio´n en energ´ıa de los pares
electro´n-positro´n producidos en los distintos procesos considerados.
Los electrones primarios son los de mayor densidad nume´rica y los que alcanzan la
menor energ´ıa ma´xima, como era de esperar. Los pares Bethe-Heitler tienen una densidad
nume´rica similar a los electrones primarios, pero alcanzan energ´ıas del orden del TeV.
Los pares producidos por los dema´s procesos tienen una densidad nume´rica considerable-
mente menor, alcanzando energ´ıas del orden de 100 TeV para pares por decaimiento de












































































Figura 6.13: Distribucio´n de pares primarios y secundarios. Se muestra la distribucio´n
total.





































Figura 6.14: SED de la radiacio´n sincrotro´n de las part´ıculas secundarias
decaimiento de piones cargados en colisiones pγ alcanzan energ´ıas del orden del PeV.
Los pares secundarios producidos en los jets se enfr´ıan principalmente por radiaci´ıon
sincrotro´n. En la Figura 6.14 se muestran las distribuciones de energ´ıa espectral sincrotro´n
de las part´ıculas secundarias.
Estas SEDs deben agregarse a las SEDs producidas por las part´ıculas primarias para
el ca´lculo de la SED total, la cual se muestra en la Figura 6.15. Se observa que la emisio´n
con mayor luminosidad corresponde a la radiacio´n sincrotro´n de los pares Bethe-Heitler.
Esto es coherente con la hipo´tesis de un jet hadro´nico.
Todos los ca´lculos han sido realizados en el sistema de referencia como´vil con el jet,
donde las distribuciones de part´ıculas y campos de radiacio´n internos son isotro´picos.
Luego, hemos hecho las transformaciones al sistema de referencia inercial aplicando el boost
adecuado. En la Figura 6.16 se muestra la SED total para dos inclinaciones i = 45◦, 60◦
del sistema. No se observan diferencias significativas.
La atenuacio´n de la radiacio´n producida en los jets por aniquilacio´n γγ con el campo
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Tabla 6.2: Para´metros del modelo de jet
Para´metro S´ımbolo Valor Unidad
Potencia acretada Lacc 1043 erg s−1
Luminosidad del jet Ljet 1041 erg s−1
Factor de Lorentz del jet Γjet 1.47
Tangente del a´ngulo de semi-apertura del jet χ 0.1
Fraccio´n de la potencia del jet en part´ıculas relativistas qrel 0.1
Luminosidad en hadrones respecto a leptones a 100
Punto de lanzamiento del jet zlanz 100 rg
Campo magne´tico en zlanz B(zlanz) 1.3× 107 G
Densidad de part´ıculas en zlanz n(zlanz) 4.3× 1015 cm−3
Punto de inyeccio´n de part´ıculas relativistas zacc 300 rg
Taman˜o de la regio´n de aceleracio´n 4z 200 rg
Indice espectral de la funcio´n de inyeccio´n p 2.0
Eficiencia de aceleracio´n η 0.1
Energ´ıa mı´nima de protones Eminp 2 GeV
Energ´ıa ma´xima de protones Emaxp 5 PeV
Energ´ıa mı´nima de electrones Emine 1 MeV
Energ´ıa ma´xima de electrones Emine 10 GeV
de radiacio´n estelar depende de la configuracio´n orbital del sistema binario y la energ´ıa
de los rayos γ incidentes. Una forma de estudiar ambas dependencias en un gra´fico 2D es
mediante mapas de opacidad, como los de la Figura 6.17. Hemos estudiado la atenuacio´n
de los rayos γ producidos en la mitad de la regio´n de aceleracio´n y para los dos a´ngulos de
inclinacio´n considerados en el paso previo. Cuando el objeto compacto esta´ en oposicio´n
(φ = 0 = 1), se observa que la emisio´n esta´ suprimida en el rango de 10 GeV a 10 TeV para
i = 60◦, y en el rango de 10 GeV a 50 TeV en el caso i = 45◦. Para la primera inclinacio´n,
el campo de radiacio´n estelar es completamente transparente cuando el objeto compacto
esta´ en conjuncio´n inferior (φ = 0.5), mientras que en el segundo caso hay absorcio´n en
todo el movimiento orbital.
La absorcio´n por el campo estelar atenu´a parcialmente la emisio´n de rayos γ de los
jets. Esta emisio´n se ve tambie´n atenuada por aniquilacio´n γγ con fotones sincrotro´n
producidos internamente, la cual resulta en una atenuacio´n total de la emisio´n gamma de
































Figura 6.15: SED total del jet.
los jets para energ´ıas mayores a 10 MeV, como se observa en la Figura 6.18. Esta radiacio´n
absorbida produce pares electro´n-positro´n los cuales son creados con muy altas energ´ıas
y se enfr´ıan principalmente por radiacio´n sincrotro´n, por lo que la energ´ıa de los fotones
iniciales se distribuye en fotones sincrotro´n de menor energ´ıa, no teniendo lugar cascadas
electromagne´ticas.
Analizaremos ahora la regio´n terminal del jet, considerando dos e´pocas distintas para
la edad del microcua´sar tMQ,1 = 104 yrs y tMQ,2 = 105 yrs. La distancia al objeto compacto
















































Figura 6.16: Comparacio´n de SEDs del jet para distintas inclinaciones.
2.4× 10−4 cm−3, obtenemos
lb(tMQ,1) ≈ 1020 cm (6.12)
y
lb(tMQ,2) ≈ 1021 cm. (6.13)
La velocidad del bow-shock viene dada por la Ecuacio´n 4.21, obtenie´ndose para ambas
e´pocas de estudio
vb(tMQ,1) ≈ 109 cm s−1 (6.14)
y
vb(tMQ,2) ≈ 108 cm s−1, (6.15)
lo cual es coherente, puesto que para 105 yrs el jet habra´ recorrido una mayor distancia
en el medio intergala´ctico.
Junto al bow-shock o forward shock, que se propaga en el medio intergala´ctico, se
produce un reverse shock que se propaga hacia dentro del jet. La materia que cruza el
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z = 400 rg
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Figura 6.17: Mapa de opacidad de la absorcio´n de la radiacio´n electromagne´tica producida
en el jet por el campo de radiacio´n estelar.
reverse shock forma el cocoon del jet. La presio´n del cocoon es aproximada a ser igual a
la que ocurre en el shell, y viene dada por






siendo para las dos e´pocas de estudio
Pc(tMQ,1) ≈ 4× 10−10 bar (6.17)
y
Pc(tMQ,2) ≈ 6× 10−11 bar. (6.18)
As´ı, observamos que conforme aumenta la edad de la fuente, la inercia del jet disminuye.
En el punto en que la presio´n en el jet es igual a la presio´n del cocoon se produce
un shock por reconfinamiento. A partir de esa posicio´n el jet deja de ser co´nico y pasa a





























Figura 6.18: SED total del jet corregida por absorcio´n interna. El proceso de absorcio´n es
la aniquilacio´n γγ con fotones sincrotro´n electro´nicos.
apertura dado por χ = tan θjet = 0.1, la posicio´n sobre el objeto compacto en que ocurre
el shock por reconfinamiento es
zconf(tMQ,1) ≈ 5× 1019 cm (6.19)
y
zconf(tMQ,2) ≈ 1020 cm, (6.20)
donde hemos asumido que el ı´ndice adiaba´tico del material en el cocoon es γ = 5/3,
suponiendo que los shocks son de´bilmente relativistas.
Consideraremos que el campo magne´tico en las regiones downstream es tal que la
densidad de energ´ıa magne´tica es un 10 % de la densidad de energ´ıa te´rmica del gas.
Adema´s, en cada regio´n de aceleracio´n, la fraccio´n de potencia cine´tica convertida en
part´ıculas no te´rmicas es fijada en el 1 % de la potencia del jet. Estudiaremos solamente
la contribucio´n lepto´nica.









































































































































































Figura 6.19: Enfriamiento y aceleracio´n de electrones en las regiones terminales del jet.
La funcio´n de inyeccio´n de part´ıculas en el shock por reconfinamiento, reverse-shock y
bow-shock viene dada por Q(E) = Q0E−2, la constante de normalizacio´n Q0 es calculada
igual a lo mostrado previamente.
En la Figura 6.19 se muestran los tiempos de enfriamiento y de aceleracio´n para los
electrones en las tres regiones de intere´s. Las pe´rdidas adiaba´ticas en la regio´n de reconfina-
miento no son consideradas, puesto que no hay una expansio´n lateral del jet. La eficiencia
de aceleracio´n en todas las regiones es η = 0.02. Las pe´rdidas por Compton inverso se
deben a las interacciones con fotones del CMB, en lugar del estudio cla´sico de pe´rdidas
por interaccio´n con el campo de radiacio´n estelar en microcua´sares del Universo local.
Esto se debe a que la densidad de radiacio´n del CMB en z = 10 es ma´s significativa que
la de la estrella en la regio´n terminal del jet. En el estudio de las pe´rdidas en el bow-shock
consideramos pe´rdidas por emisio´n Bremsstrahlung relativista, suponiendo una densidad
de iones blancos dada por nt = 4nIGM (Bordas et al. 2009).
































Figura 6.20: SED de la radiacio´n producida en la regio´n de reconfinamiento. Se consideran
dos e´pocas para la fuente.
ducida en la regio´n de reconfinamiento por la poblacio´n de electrones no te´rmicos, para
las dos e´pocas de intere´s. Se observa que cuando la edad de la fuente aumenta, la lumino-
sidad producida y la energ´ıa ma´xima de los fotones disminuyen. Se produce una intensa
cantidad de fotones γ por radiacio´n Compton inverso, superior a la producida en las regio-
nes terminales de microcua´sares del Universo local por el mismo proceso radiativo. Esto
se debe, nuevamente, a que el campo de radiacio´n blanco considerado es el CMB a una
temperatura de TCMB ≈ 30 K.
En la Figura 6.21 se observa la distribucio´n de energ´ıa espectral en el cocoon, la forma de
las SEDs difiere significativamente de lo visto en la regio´n de reconfinamiento. Esto se debe
a que en el cocoon el mecanismo de enfriamiento de los electrones var´ıa segu´n la energ´ıa
que tengan: para energ´ıas menores a 10 GeV el principal mecanismo de enfriamiento
es adiaba´tico, para energ´ıas entre 10 GeV y 100 TeV el mecanismo es Compton Inverso,
finalmente para energ´ıas mayores el mecanismo es sincrotro´n. Por el contrario, en la regio´n































Figura 6.21: SED de la radiacio´n producida en el cocoon. Se consideran dos e´pocas para
la fuente.
de reconfinamiento, el mecanismo de enfriamiento, antes que el tiempo de aceleracio´n sea
menor al tiempo de enfriamiento, en todo el rango de energ´ıas es Compton inverso. En
este caso, las dos contribuciones a la luminosidad bolome´tria son comparables, en ambas
e´pocas de la fuente.
En la Figura 6.22 mostramos la distribucio´n de energ´ıa espectral en el bow-shock.
La luminosidad producida por Compton inverso domina la emisio´n. Nuevamente, hay
diferencias en la forma de las SEDs respecto a lo visto en la regio´n de reconfinamiento,
por el mismo motivo. Hemos incluido la SED por radiacio´n Bremsstrahlung relativista, la
cual resulta ser irrelevante por la baja densidad del medio que hemos considerado. Esto
difiere de los resultados obtenidos en microcua´sares del Universo local, donde la emisio´n
por Bremsstrahlung relativista domina el espectro a altas energ´ıas.
En la tabla 6.3 listamos los para´metros que hemos adoptado para la resolucio´n nume´rica





































Figura 6.22: SED de la radiacio´n producida en el bow-shock. Se consideran dos e´pocas para
la fuente.
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Tabla 6.3: Para´metros adoptados para el co´mputo de las SEDs en las regiones terminales
del jet
Para´metro Valor
Luminosidad del jet Ljet (erg s−1) 1041
Densidad del medio intergala´ctico nIGM (cm−3) 2.4× 10−4
Edad de la fuente tMQ (yrs) 104 105
BOW − SHOCK
Campo magne´tico B (G) 1.5× 10−6 1.0× 10−6
Velocidad del shock vb (cm s−1) 1.1× 109 1.4× 108
Taman˜o del emisor r (cm) 6.2× 1019 2.5× 1020
Energ´ıa ma´xima Emax (TeV) 3.3 0.9
Densidad del campo de materia nt (cm−3) 2.4× 10−4 2.4× 10−4
COCOON
Campo magne´tico B (G) 3.0× 10−5 1.2× 10−5
Velocidad del shock vs (cm s−1) 2.2× 1010 2.2× 1010
Taman˜o del emisor r (cm) 6.2× 1018 2.5× 1019
Energ´ıa ma´xima Emax (TeV) 3.0× 103 3.0× 103
RECONFINEMENT
Campo magne´tico B (G) 1.2× 10−6 1.7× 10−7
Velocidad del shock vconf (cm s−1) 2.2× 109 2.4× 109
Taman˜o del emisor r (cm) 4.9× 1019 1.2× 1020
Energ´ıa ma´xima Emax (TeV) 7.3 2.3
Finalmente, en las Figuras 6.23 y 6.24 mostramos la SED total producida en las cuatro
regiones de aceleracio´n de part´ıculas que se han considerado. En la Figura 6.23 mostramos
las SEDs para la e´poca TMQ = 104 an˜os. Se observa que la emisio´n de radiacio´n elec-
tromagne´tica se da en toda la banda del espectro. En energ´ıas correspondientes al rango
de radio, infrarrojo y o´ptico, la emisio´n se debe principalmente a la radiacio´n producida
en la regio´n de reconfinamiento y en el cocoon. Para energ´ıas en el rango de ultravioleta,
rayos X y rayos γ (hasta 1 MeV), la emisio´n predominantemente se debe a la radiacio´n
del jet. Para energ´ıas mayores a 1 MeV, donde la emisio´n del jet esta´ autoabsorbida, la
contribucio´n predominante es la radiacio´n por dispersio´n Compton inverso producida en


































Figura 6.23: SED de la radiacio´n electromagne´tica producida en las cuatro regiones de
aceleracio´n de part´ıculas consideradas. La edad de la fuente es de TMQ = 104 an˜os.
En la Figura 6.24 mostramos una comparacio´n entre las SEDs totales para las e´pocas
TMQ = 104 an˜os y TMQ = 105 an˜os en las que no se observan diferencias significativas. Esto
se debe a que se ha considerado una tasa de acrecio´n constante. En un caso realista, donde
la tasa de acrecio´n inicial es extremadamente su´per-Eddington y luego va disminuyendo,
se esperan diferencias entre las SEDs totales para distintas e´pocas de la fuente.




































En este trabajo hemos construido un modelo de microcua´sar donde la estrella donante
es de Poblacio´n III. La motivacio´n para desarrollar este modelo ha sido contribuir a la
comprensio´n de los objetos activos en el Universo temprano. Esto ayudara´ a entender el
papel que desempen˜aron los microcua´sares en el calentamiento y reionizacio´n del medio
intergala´ctico temprano. Las masas empleadas son aproximadamente coincidentes con las
inferidas de la observacio´n de la fuente GW150914 detectada por LIGO, segu´n lo trabajado
en Inayoshi et al. (2017). Hemos considerado que la transferencia de masa tiene lugar por
derrame de materia a trave´s del punto de langrange L1, lo cual es razonable ya que las
estrellas de Poblacio´n III carecieron de elementos ma´s pesados que el helio.
Bajo estas hipo´tesis, los microcua´sares de Poblacio´n III son de gran masa y con o´rbitas
muy cerradas, en contraste con los microcua´sares generalmente observados en el Universo
local. Adema´s, considerando que la transferencia de masa ocurre en una escala de tiempo
te´rmico (t´ıpico en microcua´sares), la tasa de acrecio´n de masa en el borde externo del disco
de acrecio´n en microcua´sares del Universo temprano ha debido estar en el re´gimen su´per-
Eddington. Esto constituye otra diferencia con respecto a los microcua´sares observados,
siendo el microcua´sar SS 433 el u´nico su´per-acretor conocido en la galaxia.
La caracterizacio´n del disco se realizo´ bajo una aproximacio´n Newtoniana, conside-
rando los modelos desarrollados por Watarai & Fukue (1999), Fukue (2004), y Akizuki
& Fukue (2006), para discos de acrecio´n en re´gimen su´per-Eddington. Estos discos son
geome´tricamente y o´pticamente gruesos, y esta´n soportados principalmente por la intensa
presio´n de radiacio´n. Hemos verificado que la principal emisio´n radiativa de estos discos se
da en la banda de los rayos X. La luminosidad del disco esta´ regulada aproximadamente
al valor de la luminosidad de Eddington, debido a la intensa pe´rdida de masa en forma de
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vientos. Los fotones producidos en la superficie del disco deben interactuar con la materia
eyectada. Dado que la pe´rdida de masa es muy intensa (pra´cticamente todo el material
acretado es expelido del disco), es de esperar que gran parte de esta radiacio´n sea absor-
bida, reduciendo su impacto en la posterior reionizacio´n del medio intergala´ctico. En un
trabajo futuro se realizara´ un estudio detallado de la interaccio´n entre las part´ıculas del
viento y el campo de radiacio´n del disco, a fin de analizar estos efectos externos.
Hemos considerado que los jets son lanzados desde una distancia al objeto compacto
sobre el disco de 100 rg ∼ 50 km, donde tiene lugar la transicio´n de disco desmagnetizado
a disco magnetizado, y que el mecanismo de lanzamiento es magnetohidrodina´mico. El
campo magne´tico en el punto de lanzamiento fue calculado planteando equiparticio´n entre
la densidad de energ´ıa magne´tica y de energ´ıa cine´tica en el jet. Entre 300rg y 500rg tiene
lugar una regio´n en los jets donde se aceleran part´ıculas por shocks. Hemos supuesto un
modelo de aceleracio´n difusivo eficiente y donde predominan los hadrones. Los protones
alcanzan energ´ıas de hasta 5 × 1015 eV, mientras que los electrones energ´ıas de 1010 eV.
Los electrones se enfr´ıan muy eficientemente por radiacio´n sincrotro´n, mientras que los
protones por procesos adiaba´ticos y colisiones pγ. El campo de radiacio´n considerado para
los procesos Compton inverso y pγ son los fotones sincrotro´n, lo cual es comu´nmente
adoptado en microcua´sares de baja masa (ver Romero & Vila 2008). La interaccio´n de las
part´ıculas relativistas en el jet con el campo de radiacio´n electromagne´tica producida por
el disco de acrecio´n no ha sido tomada en cuenta, ya que una significativa parte de esa
emisio´n debe estar suprimida por colisiones inela´sticas Compton directo con las part´ıculas
del viento del disco. Por el mismo motivo, el campo de radiacio´n producido por el disco
no ha sido considerado a efectos de estudiar los procesos de absorcio´n de la radiacio´n
producida en el jet.
La contribucio´n radiativa de los pares electro´n-positro´n producidos en interacciones pp
y pγ, y por aniquilacio´n γγ es considerada. A bajas energ´ıas el espectro esta´ dominado por
radiacio´n sincrotro´n de electrones primarios, mientras que a altas energ´ıas el espectro lo
esta´ por radiacio´n sincrotro´n de pares generados por efecto Bethe-Heitler y colisiones pγ.
La contribucio´n sincrotro´n de pares Bethe-Heitler es particularmente importante, siendo
la emisio´n de mayor luminosidad.
Hemos estudiado la absorcio´n de la radiacio´n producida en el jet por aniquilacio´n γγ,
con fotones del campo de radiacio´n estelar y del campo de radiacio´n sincrotro´n. En el caso
de aniquilacio´n con fotones de la estrella, la absorcio´n depende de la configuracio´n orbital
del sistema binario, pudiendo llegar a absorber gran parte de la emisio´n en el rango de 10
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GeV a 10 TeV. Sin embargo, la absorcio´n interna es lo que determina la absorcio´n total,
puesto que suprime completamente la emisio´n a energ´ıas mayores a 1 MeV. Estos pares
producidos en el aniquilamiento γγ se enfr´ıan principalmente por radiacio´n sincrotro´n,
distribuyendo su energ´ıa en fotones menos energe´ticos, que nuevamente caen en el rango
de absorcio´n.
La regio´n terminal del jet tambie´n presenta diferencias con respecto a microcua´sares
de Poblacio´n I o II, principalmente por las condiciones significativamente diferentes del
Universo en z = 10. La temperatura del fondo co´smico de radiacio´n en esa e´poca es de
TCMB ≈ 30 K, lo que hace que la contribucio´n del fondo co´smico de microondas en el
enfriamiento Compton inverso de los electrones en la regio´n terminal del jet sea ma´s
importante que a bajos valores de corrimiento al rojo cosmolo´gico. Los electrones no
te´rmicos alcanzan energ´ıas de hasta 3 PeV y los fotones γ valores similares. Esta radiacio´n
no sufrir´ıa una absorcio´n significativa, puesto que la densidad de fotones sincrotro´n en la
regio´n terminal del jet es despreciable.
Si bien es cierto, el mecanismo de lanzamiento de jets empleado es el ma´s conside-
rado en la actualidad, hay que explorar otras posibilidades en el futuro. Esto se debe a
que el mecanismo magnetohidrodina´mico no ha sido empleado en re´gimen de acrecio´n
su´per-Eddington, donde los discos pueden tener una magnetizacio´n baja comparada con
la densidad de radiacio´n. Un mecanismo novedoso y que se considerara´ en un pro´ximo
trabajo es el de jets magnetohidrodina´micos con radiacio´n (ver Ape´ndice A). Adema´s, se
explorara´n otros modelos de discos de acrecio´n en re´gimen su´per-Eddington.




Este ape´ndice contiene la descripcio´n de un modelo de jets denominados jets magneto-
hidrodina´micos con radiacio´n, el cual explica la aceleracio´n y colimacio´n de jets cuando el
re´gimen de acrecio´n es su´per-Eddington, por lo que este novedoso modelo podr´ıa resultar
eventualmente ma´s adecuado en microcua´sares de Poblacio´n III que el modelo de jets mag-
netohidrodina´micos que hemos empleado en esta tesis. El lector interesado encontrara´ ma´s
detalles en Ohsuga et al. (2009) y Takeuchi et al. (2010).
A.1. Descripcio´n general
Actualmente el principal modelo considerado para el mecanismo de produccio´n de jets
relativistas es el de jets magnetohidrodina´micos. En este modelo, los jets son conducidos
por procesos magne´ticos, siendo este mecanismo muy considerado pues permite explicar
tanto la aceleracio´n como la colimacio´n de los jets. Sin embargo, en la mayor´ıa de simu-
laciones suponen que el fluido acretado es de baja luminosidad, lo cual va en contraste
con fluidos en re´gimen de acrecio´n su´per-Eddington. Takeuchi et al. (2010) han realizado
simulaciones radiato-magnetohidrodina´micas en las que estudiaron las interacciones entre
la materia, radiacio´n, y campos magne´ticos en escenarios en que la energ´ıa del campo de
radiacio´n domina sobre la energ´ıa de la materia y la energ´ıa magne´tica.
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Figura A.1: Fluido en re´gimen de acrecio´n su´per-Eddington y el jet RMHD asociado.
Cre´ditos: Takeuchi et al. (2010).
A.2. Ecuaciones ba´sicas
Empleamos un sistema de coordenadas cil´ındricas (r, θ, z), donde r, θ y z son la dis-
tancia radial, el a´ngulo azimutal, y la distancia vertical, respectivamente. Las ecuaciones
ba´sicas del fluido son la ecuacio´n de continuidad,
∂ρ
∂t
+∇ · (ρ~v) = 0, (A.1)


















~F0 − ρ∇ψPN, (A.2)
la ecuacio´n de la energ´ıa del gas,
∂e
∂t
+∇ · (e~v) = −pgas∇ · ~v + 4pi
c2
ηaJ
2 − 4piκBbb + cκE0, (A.3)
la ecuacio´n de la energ´ıa de la radiacio´n,
∂E0
∂t
+∇ · (E0~v) = −∇ · ~F0 −∇ · ~v : P 0 + 4piκBbb − cκE0, (A.4)
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Donde, ρ es la densidad de masa del gas, ~v es la velocidad del fluido, c es la velocidad
de la luz, e es la densidad de energ´ıa interna del gas, pgas es la presio´n del gas, ~B es
el campo magne´tico, ~J es la corriente ele´ctrica, Bbb es la intensidad de cuerpo negro,
E0 es la densidad de energ´ıa de la radiacio´n, ~F0 es el flujo radiativo, P0 es el tensor de
presio´n de radiacio´n,ηa la resistividad ano´mala, κ es la opacidad de absorcio´n, y χ es la
opacidad total, respectivamente. Los efectos de la relatividad general esta´n incorporados
en el potencial pseudo-Newtoniano, ψPN, dado por ψPN ≡ −GMBH/
√
r2 + z2 − rs, siendo
rs el radio de Schwarzschild del agujero negro. La ecuacio´n de estado para el gas es pgas =
(γ − 1) e = ρκBTgas/µmp, donde γ es el ı´ndice adiaba´tico del gas, κB es la constante de
Boltzmann, Tgas es la temperatura del gas, µ es el peso molecular medio, y mp es la masa
del proto´n, respectivamente.
En la figura A.1 se observa una representacio´n gra´fica del modelo en estudio.
A.3. Mecanismo de aceleracio´n del jet
Evaluando las intensidades promediadas en el tiempo de la componente vertical de la
fuerza gravitacional, la fuerza de presio´n del gas, la fuerza de presio´n de radiacio´n, y la
fuerza de Lorentz, se determina que fuerza es responsable de la aceleracio´n del jet. En la
figura A.3 se observa que el jet es acelerado por la fuerza de presio´n de radiacio´n. Esto
es consistente con el modelo en estudio, puesto que la densidad de energ´ıa de radiacio´n
supera ampliamente la densidad de energ´ıa magne´tica.
A.4. Mecanismo de colimacio´n del jet
Se examina el mecanismo de colimacio´n para el jet, de manera similar que lo hecho
para el mecanismo de aceleracio´n. Calculando las intensidades promediadas en el tiempo
de la componente radial de la fuerza gravitacional, la fuerza de presio´n del gas, la fuerza
de radiacio´n, y la fuerza de Lorentz, se obtiene que la fuerza magne´tica es responsable de
la colimacio´n del jet. Aunque la densidad de energ´ıa magne´tica es mucho menor que la
densidad de energ´ıa de radiacio´n, la fuerza magne´tica puede dominar sobre la fuerza de
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Figura A.2: Mecanismo de aceleracio´n y colimacio´n del jet RMHD. Se observa que el
principal mecanismo de aceleracio´n del jet es por la fuerza de presio´n de radiacio´n, mientras
que para la colimacio´n el principal mecanismo es la fuerza de Lorentz. Cre´ditos: Takeuchi
et al. (2010).
radiacio´n ya que la fuerza de presio´n de radiacio´n esta´ atenuada en la direccio´n paralela al
disco a causa de la alta anisotrop´ıa en la distribucio´n de energ´ıa del campo de radiacio´n.
El campo magne´tico es por naturaleza intr´ınsecamente expansivo, por lo que debe
existir algu´n mecanismo que prevenga la expansio´n lateral del campo y la consecuente
decolimacio´n del jet. En un re´gimen de acrecio´n su´per-Eddington el disco de acrecio´n
geome´tricamente grueso puede prevenir la expansio´n del campo magne´tico.
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